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Einführung
Mit einem Durchmesser von ungefähr 30000 pc1 ist unsere Milchstraße eine durch-
schnittlicheSpiralgalaxie. Die Masse ihrer Sterne beträgt etwa 1011M
￿ 2. Der Raum
zwischen den Sternen enthält das interstellaren Medium (ISM), bestehend aus Gas
und Staub, das insgesamt etwas 8
￿ 109M
￿ umfasst. Obwohl der Massenanteil des
Gases nur einige Prozent beträgt, hat das ISM wesentlichen Einﬂuss auf Aussehen
und Entwicklung von Galaxien: Ein großer Teil des ISM besteht aus Molekülwol-
ken. Diese Molekülwolken sind diejenigen Gebiete, in denen neue Sterne entste-
hen. Will man Sternentstehung, und darauf aufbauend auch die Entwicklung von
Galaxien verstehen, muss man die Struktur der Molekülwolken verstehen. Vor UV-
Strahlung abgeschirmt, kommt interstellares Gas vorwiegend in molekularer Form
vor. Die äußeren Begrenzungen dieser Molekülwolken werden Photodissoziations-
regionen (PDR) genannt3. In ihnen treten stellare UV-Photonen4 in Wechselwir-
kung mit dem interstellaren Medium und beeinﬂussen die Struktur der Wolke durch
1Astronomische Entfernungen werden in Parsec oder pc gemessen. Das entspricht der Entfer-











3PDR’s sindeinFeldintensiverStudien.Siehe: Tielens&Hollenbach(1985b),Tielens &Hollen-
bach (1985a),Hollenbachet al. (1991),Sternberg& Dalgarno (1995),Hollenbach& Tielens (1997),
Steiman-Cameron et al. (1997).
4Hauptproduzenten der UV-Photonen sind massive Sterne mit einer Masse von zehn- bis hun-
dertfacher Sonnenmasse. Die Spektralklassen der Sterne werden mittels Buchstaben klassiﬁziert: O,
B, A, F, G, K, M, R, N. Für Hauptreihensterne gilt dabei, dass ihre Masse von O nach N abnimmt.
78 1 Einführung
Photoionisation und Photodissoziation. Seit 1988 ist bekannt5, dass die Photodisso-
ziation von interstellaren CO-Molekülen durch Linienabsorption von UV-Photonen
stattﬁndet6. Wie jede Linienabsorption wird damit auch die Photodissoziation von
CO durch Geschwindigkeitsfelder im absorbierenden Medium beinﬂusst. Die vor-
liegende Arbeit soll den Einﬂuss von turbulenten Geschwindigkeitsfeldern auf das
Eindringen von UV-Hintergrundphotonen in eine Wolke und den damit verbunde-
nen Einﬂuss auf die tiefenabhängige CO-Häuﬁgkeit untersuchen.
1.1 CO-Häuﬁgkeit
Innerhalb des interstellaren Mediums ist Wasserstoff das am häuﬁgsten auftretende
Element. Das nächsthäuﬁgere Element ist Helium mit etwa 10% der Anzahldich-
te des Wasserstoffs. Sauerstoff und Kohlenstoff folgen mit Häuﬁgkeiten relativ zu
Wasserstoff von 9
￿ 10
￿ 4 und 4
￿ 10
￿ 4, das entspricht den Elementhäuﬁgkeiten der
näheren Sonnenumgebung (Anders & Grevesse (1989)). Die Masse des in Staub
gebundenen Materials beträgt ungefähr ein Prozent der Masse des Gases. Man un-
terscheidet interstellare Wolken grob nach ihrer visuellen Extinktion Av
7.:
￿ Diffuse Wolken (diffuse clouds) mit einem Av
￿
















￿ 3 und T
￿ 20
￿ 50 K.






￿ 3 und T
￿ 10
K. Das Gas kommt hauptsächlich in molekularer Form vor.
Obwohl CO eine viel geringere Häuﬁgkeit aufweist als Wasserstoff, ist es doch
das zweithäuﬁgste Molekül nach H2. Gleichzeitig sind die Millimeterlinien seiner
5van Dishoeck & Black (1988)





nen können CO nicht dissoziieren und Photonen mit größerenEnergien werden hauptsächlich durch
interstellaren Wasserstoff absorbiert.
7Eine Extinktion von Av
￿ 1 entspricht einer Abschwächung des Strahlungsﬂusses um den Fak-
tor 2.5. Geht man von einem üblicherweise konstanten Gas-Staub-Verhältnis aus, so entspricht das
einer Wasserstoff-Säulendichte von 2
￿ 1021cm
￿ 2.1.1 CO-Häuﬁgkeit 9
Rotationsübergänge wesentlich leichter zu beobachten als die des H2, und dienen
schon seit langem als indirekte Nachweismethode für molekularen Wasserstoff und
für Sternentstehungsgebiete. Dabei unterstellt man, dass H2 und CO ein konstan-
tes Häuﬁgkeitsverhältnis aufweisen. Wenn man dieses Verhältnis kennt8, kann man
von der CO-Häuﬁgkeit auf die Häuﬁgkeit des molekularen Wasserstoffs schlie-
ßen. Problematisch ist dabei die Annahme, dass dieses Verhältnis stets konstant
ist. Vergleicht man beispielsweise die CO-Häuﬁgkeit in dichten Molekülwolken,
so ist sie zwei bis drei Größenordnungen höher als in diffusen Wolken, in denen
die CO-Moleküle weitgehend durch UV-Photonen dissoziiert werden. Daraus kann
allerdings nichteine geringere H2-Häuﬁgkeit gefolgert werden, denn die starke CO-
Photodissoziationbedeutetnur, dassdie verantwortlichenAbsorptionslinienoptisch
dünn sind, UV-Photonen dementsprechend jeden Ort innerhalb der Wolke erreichen
können, um dort CO zu dissoziieren.
Um Beobachtungen also korrekt deuten zu können, muss bei der Berechnung der
HäuﬁgkeitendiePhotodissoziationberücksichtigtwerden. DadiePhotodissoziation
von CO ausschließlichüber Linienabsorptionstattﬁndet,istnur ein geringer Teilder
UV-Photonen in der Lage, CO-Moleküle zu dissoziieren. Die Dichte der Photonen
nimmtmit der Wolkentiefe ab. Das resultiert einerseits aus der Absorptiondes Stau-
bes, andererseits durch die Absorption in den CO-Linien selbst, der sogenannten
Selbstabschirmung. Vernachlässigt man turbulente Strömungen innerhalb des Ga-
ses, so werden die Absorptionslinienmitzunehmender Tiefe rasch optischdick, d.h.
alle Photonen, die eine Dissoziationbewirken können, sind aus dem Strahlungsfeld,
durch Absorptionsprozesse, herausgeﬁltert worden. Turbulente Geschwindigkeits-
felder können durch eine Doppler-Verschiebung der Absorptionslinien bewirken,
dass in Tiefen, die im mikroturbulenten Fall bereits optisch dick sind, noch eine
signiﬁkante Photodissoziation stattﬁnden kann.
Die Breite gemessener Linienproﬁle in Molekülwolken ist um ein Vielfaches hö-
her, als eine ausschließlich thermische Dopplerverbreiterung erklären kann. Ausge-
drückt in Geschwindigkeiten misstman Linienbreiten von einigen km s
￿ 1, während
man nur Temperaturen in der Größenordnung von 10 K ermittelt; das entspricht
einer Dopplerverbreiterung von nur 0.077 km s
￿ 1. Da Strahlungsdämpfung und
8Es gibt einige wenige Bereiche, wie beispielsweise Schockwellenfronten, in denen Rotations-
übergänge von H2 direkt beobachtet werden können.10 1 Einführung
Abbildung 1.1: Karte der integrierten CO (2-1) Intensität zwischen -4 und 12
km s
￿ 1 in der Molekülwolke r Oph. (Quelle: Lis et al. (1998))
Druckverbreiterung zu vernachlässigen sind9, folgt daraus das Vorhandensein eines
Geschwindigkeitsfeldes. Auch zeigen Beobachtungen, dass Geschwindigkeitsfel-
der in Molekülwolken stark strukturiert sein können (siehe Abbildungen 1.1 und
1.2). In unserer Arbeitsgruppe wurde, basierend auf einer Idee von Gail et al. (ver-
gleiche: Gail, H.P., Hundt, E., Kegel, W.H., Schmid–Burgk, J., Traving, G. (1974);
Gail, H.–P., Sedlmayr, E., Traving, G. (1975)), ein numerisches Modell entwickelt,
das es erlaubt, den Linienstrahlungstransportin einem turbulenten und dichteﬂuktu-
ierenden Medium zu untersuchen (siehe: Albrecht, M.A., Kegel, W.H. (1987); Ke-
gel, W.H., Piehler, G., Albrecht, M.A. (1993); Hegmann, M., Kegel, W.H. (1996);
Hegmann (1999). Die Bildung von Emissions- und Absorptionslinien ist damit in
9Das gilt natürlich nicht allgemein. Die Lebenszeiten der Rotationsniveaus sind jedoch so klein,
dass die Radio-Linien vernachlässigbar verbreitert werden. Ausserdem ist die Dichte im ISM im
allgemeinen so klein, dass Druckverbreiterungnicht berücksichtigt werden muss.1.1 CO-Häuﬁgkeit 11
den letzten 10 Jahren detailliert untersucht worden (siehe Gruebner (1995)).
Abbildung 1.2: Karten verschiedener Geschwindigkeitskanäle der CO (2-1) Emis-
sionen in der Molekülwolker Oph. Die Zentralgeschwindigkeitensind rechts unten
in jeder Karte vermerkt. (Quelle: Lis et al. (1998))
Im Rahmen der Verfeinerung unserer Modelle in Bezug auf numerische Genauig-
keit und realistischere Modellierung sind von unserer Arbeitsgruppe eine Reihe von
Beobachtungen am Heinrich Hertz-Teleskop10 durchgeführt worden. Ziel war dabei



















￿ in sogenannten Bok-Globulen11. Durch
Vergleich der gewonnenen Daten mit Ergebnissen unserer Rechnungen, können
10 Dabei handelt es sich um ein Teleskop für den Submillimeterbereich mit einem Durchmesser
von 10 Metern. Es beﬁndet sich auf dem Mount Graham in der Nähe von Tucson, Arizona.
11Bok-Globulen sind kleine, isolierte Dunkelwolken mit mehr oder minder großer Kugelsymme-
trie.12 1 Einführung






















Abbildung 1.3: Linienproﬁl der 12CO (2-1) und 12CO (3-2) Emissionen in CB24
Aussagen über die physikalischen Verhältnisse innerhalb der Wolken und auch Ver-
gleiche mit Interpretationen anderer Arbeitsgruppen gemacht werden. Am Beispiel
der Bok-Globule CB24 sollen einige wenige Beobachtungsergebnisse gezeigt wer-
den. CB24 beﬁndet sich in einer Entfernung von ca. 360 pc und hat einen Win-
keldurchmesser von ungefähr 300 Bogensekunden. Die Dichte wird auf ca. 2000
Teilchen pro cm3 geschätzt, bei einer Temperatur von weniger als 10 Kelvin. In Ab-
bildung 1.3 sehen wir 2 Emissionslinien, die etwa 30 Bogensekunden entfernt vom
Mittelpunkt der Wolke gemessen wurden. Die Abszisse ist in Dopplergeschwindig-
keiten aufgetragen. Die Ordinate zeigt die bereinigte Antennentemperatur12. Die
Halbwertsbreite der Linien ist ungefähr 0.5 km s
￿ 1. In Abbildung 1.4 ist, erzeugt










TA:gemessene Antennentemperatur; hr: ohmsche Verluste im Empfänger;
hf: forward efﬁciency ; e
￿ t:Absorption in der Atmosphäre.1.1 CO-Häuﬁgkeit 13
Abbildung 1.4: Karte der 12CO (2-1) Emissionen in CB24
EinwesentlichenParameterderverwendetenWolkenmodelleistdieCO-Häuﬁgkeit.
Vergleicht man berechnete Linienproﬁle mit Beobachtungen, so zeigt sich, dass die
genaue Kenntnis des Abfalls der CO-Häuﬁgkeit am Wolkenrand wesentlich ist für
das Auftreten bzw. Nichtauftreten einer Selbstabsorption in den Emissionslinien13.
Wie bereits erläutert, spielt für den CO-Häuﬁgkeitsverlauf die Photodissoziation
eine wesentliche Rolle. Außerdem ist es notwendig, alle chemischen Reaktionen,
die, direkt oder indirekt, Einﬂuss auf die CO-Dichte haben, in den Rechnungen zu
berücksichtigen. Untersuchungen zum Einﬂuss der Photodissoziation auf CO sind
unter anderem von van Dishoeck & Black (1988) und Warin et al. (1996) gemacht
worden. In beiden Fällen wurde eine mikroturbulente Näherung des Strahlungs-
transportes, bei einer detaillierten Berücksichtigung des chemischen Netzwerkes
verwendet14. Ausgehend von den oben genannten Untersuchungen, haben wir ei-
ne numerische Modellierung interstellarer Wolken entwickelt, die der Kopplung
zwischen chemischem Ratengleichungssystem und turbulentem Strahlungstrans-
port Rechnung trägt. Diese ermöglicht uns die selbstkonsistente Berechnung von
13Die Selbstabsortion äußert sich durch eine Einsenkung in der Linienmitte.
14Da die chemischen Reaktionen durch ein System gekoppelter, nichtlinearer Gleichungen ab-
gebildet werden, spricht man, in Anspielung auf die komplizierten gegenseiten Abhängigkeiten,
von einem chemischen Netz oder Netzwerk. Neutraler formuliert handelt es sich um ein Ratenglei-
chungssystem.14 1 Einführung
Dichte und Intensität. Es zeigt sich, dass die Berücksichtigung ﬂuktuierender Ge-
schwindigkeitsfelder innerhalb der Wolke einen wesentlichen Einﬂuss auf den CO-
Dichte-Verlauf haben kann. Das ist auch insofern wichtig, als aus dem Vergleich
von Modellrechnungen mit Beobachtungen auf Größen wie Dichte und Temperatur
innerhalb einer Molekülwolke geschlossen wird.Kapitel 2
Mathematische Grundlagen
2.1 Wahrscheinlichkeitsrechnung
2.1.1 Zufallsgrößen und Erwartungswert
Ein zufälliges Experiment oder ein Versuch ist ein Vorgang, bei dem verschiedene
Ausgänge möglich sind, ohne daß man vorher sagen könnte, welcher Ausgang tat-
sächlich eintreten wird. Die möglichen, einander ausschließenden Ausgänge eines
Versuchs heißen seine elementaren Ereignisse e. E sei die Menge aller elementa-
ren Ereignisse eines solchen Zufallsexperiments. Jede Teilmenge A
￿ E heißt ein
Ereignis. Ein Ereignis A tritt genau dann ein, wenn eines der Elementarereignisse,
aus denen A besteht, eintritt. Sei x eine Zufallsvariable, die in einem stochastischen
Prozeß erzeugt wird, d.h. jede mögliche Realisation des Prozesses ordnet x einen
bestimmten Wert zu. Die wichtigste Größe zur Beschreibung einer Zufallsvariablen
x oder einer von x abhängigen Funktion f
￿ x





























Dabei istN dieZahl der durchgeführtenZufallsexperimente,wobeies keinenUnter-








￿ xN in N aufeinanderfolgenden Expe-
rimenten innerhalb eines Systems oder gleichzeitig in N Systemen erzeugt werden.
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￿ bedeuten dabei die Mittelung über das gesamte Ensemble3. Die
Wahrscheinlichkeitsverteilung wird gelegentlich auch als die Verteilungsfunktion
F
￿ x
￿ der Wahrscheinlichkeiten der Zufallsgröße x bezeichnet.
2.1.2 Die Wahrscheinlichkeitsdichte
Eine wichtige Klasse von Zufallsgrößen ist die, für die eine nichtnegative Funktion
px
￿ x









































Zufallsgrößen mit dieser Eigenschaft heißen stetig. Die Funktion px
￿ x
￿ ist die Dich-
te der Wahrscheinlichkeitsverteilung oder kurz Wahrscheinlichkeitsdichte. Die


























2Das kalligraphisch geschriebene P soll hier allgemein für eine Wahrscheinlichkeit verwendet
werden.
3Als Ensemble bezeichnen wir die Menge aller möglichen Elementarereignisse, die bei einem
Zufallsexperiment entreten können.2.1 Wahrscheinlichkeitsrechnung 17
gegeben. Mit der Wahrscheinlichkeitsdichte sind die Eigenschaften der Zufallsgrö-
ße x vollständig bestimmt. Der Erwartungswert einer Funktion f
￿ x
￿ kann mit Hilfe































































































Vergleicht man die Deﬁnition mit den Gleichungen 2.9 und 2.12, so sieht man, dass
es sich um das erste und nullte Moment von x handelt. Das erste Moment entspricht




4Die Namen für px
￿ x
￿ gehen in der mathematischen und physikalischen Literatur verwirrend
auseinander. In Physikbüchern wird die Wahrscheinlichkeitsdichte häuﬁg als Wahrscheinlichkeits-
verteilung bezeichnet.18 2 Mathematische Grundlagen
2.1.4 Die bedingte Wahrscheinlichkeit
Im allgemeinen ändert sich die Wahrscheinlichkeit eines zufälligen Ereignisses A,
wenn bereits bekannt ist, dass ein anderes Zufallsereignis B eingetreten ist. Die





￿ 0 bereits ein-
getreten ist, wird mit P
￿ A
￿B
￿ bezeichnet und heißt die bedingte Wahrscheinlichkeit
von A unter der Bedingung von B. Allgemein deﬁniert man bedingte Wahrschein-



























































Die Wahrscheinlichkeit des Produktes zweier zufälliger Ereignisse ist also gleich
dem Produkt der Wahrscheinlichkeit des einen Ereignisses mit der bedingten Wahr-
scheinlichkeit des anderen, unter der Bedingung, dass das erste eingetreten ist.
Zwei zufällige Ereignisse A und B heißen voneinander unabhängig, wenn das Ein-






















in Worten: Die Wahrscheinlichkeit für das Produkt zweier unabhängiger Ereignisse
ist gleich dem Produkt ihrer Wahrscheinlichkeiten. Alle vorherigen Bemerkungen
zu Wahrscheinlichkeitsdichte und Verteilungsfunktion lassen sich sofort auf den



















die bedingte Verteilungsfunktion F
￿ x
￿B




￿ ist die bedingte Dichte der Wahrscheinlichkeitsverteilung.2.2 Der stochastische Prozess 19
2.2 Der stochastische Prozess
2.2.1 Deﬁnition des stochastischen Prozesses
Wie bereits erwähnt, sei E die Menge der paarweise unvereinbaren5 Elementarer-
eignisse e, und t sei eine kontinuierliche Variable, beispielsweise die Zeit. Unter















nur noch von t ab. Jede solche Funktion, also für jedes möglich Elementarereignis
e, nennt man eine Realisation des Prozesses x
￿ t









￿ nur noch von dem zufälligen Ereignis e ab; x
￿ t1
￿ ist also





















￿ liegt. Dies wird noch etwas klarer, wenn wir den Ausdruck für die


























￿ die Zufallsvariablen x
￿ ti




































Der Einfachheit halber wollen wir im weiteren Verlauf annehmen, dass für die Zeit-
punkte ti gilt: ti
￿ 1
￿ ti für alle i. Im allgemeinen kann man nicht ausschließen, dass









￿ 1 abhängt. Zur vollständigenBeschreibung eines Prozesses ist




￿ wird auch als Ein-Punkt-Verteilungsfunktionbezeichnet, ist aber trotzdem eine Wah-
scheinlichkeitsdichte.






























￿ dzn20 2 Mathematische Grundlagen











￿ ti für beliebig große n zu kennen. Eine andere Möglichkei,t denselben Prozess zu
beschreiben, verwendet die sogenannten Übergangswahrscheinlichkeiten. Mit Hil-
fe der Eigenschaften der bedingten Wahrscheinlichkeiten 2.14 und der sogenannten






























































Anders ausgedrückt ist p die Wahrscheinlichkeitsdichte der Zufallsvariablen x
￿ tn
￿











￿ die Werte xi annimmt.

































































































































Das heißt, im allgemeinen Fall ist das Ergebnis eines stochastischen Prozesses von
allen Ergebnissen aller vorher durchgeführten Prozesse abhängig. Ohne die voll-
ständige Kenntnis der gesamtem Prozesskette ist keine Aussage über den aktuel-
len Prozess möglich. Der gegenteilige Fall liegt bei unkorrelierten Zufallsprozessen
vor. Diese sind dadurch gekennzeichnet, dass der Wert von z zur Zeit tn unabhängig
ist von den Werten, die die Zufallsvariable zu früheren Zeitpunkten angenommen






￿ xn). Dann er-





























￿ dxn .2.2 Der stochastische Prozess 21
hat.In diesem Fall ist die Wahrscheinlichkeitsdichte gleich der Dichte der Einpunkt-


























































Einen wichtigen Sonderfall stellt der sogenannte Markowsche Prozeß dar. Er be-
schreibt ein System, dessen Zustand zu einem Zeitpunkt tn nicht von allen vor-
angegangenen Zuständen abhängt, sondern nur von dem unmittelbar vorherigen
Zustand zum Zeitpunkt tn
￿ 1. Das System erinnert sich nur an seine unmittelba-
re Vergangenheit und besitzt kein Langzeitgedächtnis. Man nennt dies auch einen
Prozess ohne Nachwirkung. Für diesen reduziert sich die funktionale Abhängigkeit








































































































￿ allgemein als Übergangswahrscheinlichkeit. Es han-










￿ 1 (2.32)22 2 Mathematische Grundlagen
gelten. Für inﬁnitesimal kleine Differenzen t
￿ t0 soll die Zufallsvariable den schar-

























































































Systeme, die sich durch stetige Markowsche Prozesse beschreiben lassen, erfüllen















Sie wird in der Literatur als allgemeine Langevin-Gleichung bezeichnet. Im Ge-
gensatz zu gewöhnlichen Differentialgleichungen erster Ordnung, die durch einen
Anfangswert vollständig determiniert sind, weist die Langevin-Gleichung einen zu-




￿ wird Langevin– oder Zufallskraft9 ge-
nannt und ist eine stochastische Größe mit dem Mittelwert Null. Die Werte, die G
￿ t
￿
zu zwei verschiedenen Zeitpunktenannimmt, sind voneinander unabhängig, d.h. ih-






















9Engl.:stochastic force oder Langevin force G
￿ t
￿ .2.4 Die Kramers-Moyal-Entwicklung 23
Mit der zusätzlichen Annahme, dass G
￿ t
￿ normalverteilt ist, sind zusammen mit



























































￿ Permutationen auszuführen ist, die zu ver-












￿ führen.11 Aus der Tatsache,
dass die Lösung einer Differentialgleichung erster Ordnung vollständig durch ihren
Anfangswert bestimmt ist und dass die Langevin-Kraft d-korreliert ist, folgt, dass
die Langevin-Gleichung 2.37 Markow-Prozesse beschreibt.











￿ xN hat die allge-






























Dabei wird die Einsteinsche Summenkonvention12 verwendet. Die Eigenschaften






















Die Langevin-Gleichungen sind ein Beispiel für die Beschreibung eines stochsti-
schen Systems durch einen Satz von Differentialgleichungen. Dabei handelt es sich
10Allgemein ist jede Normalverteilung vollständig über ihre ersten beiden Momente bestimmt.
11 Beispielsweise folgt für n


























































￿ N.24 2 Mathematische Grundlagen
um klassische Bewegungsgleichungen, die um einen stochastischen Zusatzterm er-
weitert werden. Kennt man G
￿ t
￿ , kann man aus ihnen die stochastischen Varia-
blen
￿ x
￿ direkt bestimmen. Aufgrund der stochastischen Natur von G
￿ t
￿ ist es




Um den Erwartungswert zu bestimmen, muss man die Wahrscheinlichkeitsdich-
te p
￿ x
￿ kennen. Anstelle eines Satzes deterministischer Differentialgleichungen,
die die zeitliche Entwicklung eines System beschreiben, versuchen wir einen Satz







￿ beschreiben. Wenn man die Wahrscheinlichkeits-
dichte zu jedem Zeitpunkt kennt, kann man jederzeit die zugehörigen Momente er-
mitteln und damit Aussagen über das mögliche Verhalten des Systems machen. Die
Kramers-Moyal-Entwicklung ist eine allgemeine zeitliche Entwicklung der Wahr-
scheinlichkeitsdichte und liefert uns in einem Spezialfall die sogenannte Fokker-
Planck-Gleichung.
Wie bereits gezeigt, gilt für alle Markow-Prozesse die Chapman-Kolmogeroff-Glei-





































































































































































































￿ N. Setzt man Gleichung 2.43 in 2.42 ein und vertauscht Summation und Differen-






























































￿2.4 Die Kramers-Moyal-Entwicklung 25











































































































Wir setzen voraus, dass sich die Momente 2.45 für kleine t in eine Taylor-Reihe um






























































































































































Nach dem Grenzübergang t





























































￿ 1 Gebrauch gemacht. Man beachte die Summationsindizes in
Glg. 2.46.










































￿ .26 2 Mathematische Grundlagen
2.5 Die Fokker-Planck-Gleichung
Bricht man die Kramers-Moyal-Entwicklung 2.50 nach dem zweiten Term ab, er-
gibt sich eine lineare partielle Differentialgleichung zweiter Ordnung parabolischen

























































ij bezeichnet man als Driftvektor und Diffusionsma-
trix. Wie im vorherigen Abschnitt gezeigt, haben diese Kramers-Moyal-Koefﬁzien-











































































































￿ wäre es erforderlich, mit einer mikroskopischen Beschreibung
desSystemszubeginnenunddiegekoppeltenBewegungsgleichungenfüralleKom-
ponenten des Systems aufzustellen.16 Das ist nur in den seltensten Fällen möglich.
Stattdessen bedient man sich häuﬁg eines heuristischen Ansatzes. Dabei fängt man
bei dem deterministischen Problem an und benutzt vernünftige Argumente, um das
stochastische Verhalten zu beschreiben.17
Die Fokker-Planck-Gleichung ist allerdings nicht die einzige Bewegungsgleichung,
die man für die Wahrscheinlichkeitsdichte aufstellen kann. Sie ist jedoch die ein-
fachste Gleichung für kontinuierliche makroskopische Variablen. Andere mögliche
Bewegungsgleichungen sind die Boltzmann-Gleichung und die sogenannte Master-
Gleichung.




Gleichung hinzu und erhält so eine stochastische Differentialgleichung. Hat man G
￿ t
￿ gut gewählt,
erhält man so eine Fokker-Planck-Gleichung.2.5 Die Fokker-Planck-Gleichung 27
Durch das Lösen der Fokker-Planck-Gleichung erhält man die Wahrscheinlichkeits-
dichten, aus denen man die Mittelwerte der Variablen durch Integration bestimmt.
Um die Gleichung 2.52 zu lösen, muss man die Kramers-Moyal-Koefﬁzienten be-




￿ xi. Man ge-






















































































































































































































































































￿ xi im Integrandensetzen wir erneut (2.56) ein.Durch wei-
teres iteratives Einsetzen erhält man einen Ausdruck, in dem auf der rechten Seite


















































































￿ für die Mittelung































































































￿ zu bestimmen, muss nach 2.53 der Grenzwert t
￿ 0
gebildet werden. Alle Integrale, die in Gleichung 2.60 nicht explizit auftauchen,
tragen zum Grenzwert t






















￿ 0 für n
￿ 3
￿ (2.61)
Das ist der Grund, weshalb die Kramers-Moyal-Entwicklung bei der Herleitung
der Fokker-Planck-Gleichung nach dem zweiten Term abbricht. Für die Kramers–



































































Die Ausbreitung von Strahlung innerhalb eines Mediums entlang eines Sehstrahls s
















Der Absorptionskoefﬁzient kn und der Emissionskoefﬁzient en beschreiben alle, die
Intensität betreffenden, Abschwächungs- und Verstärkungsmechanismen. Für den
Fall von UV–Photonen, die eine interstellare Molekülwolke passieren, kann man
Gleichung 3.1 vereinfachen. Wir vernachlässigen alle Prozesse, die UV-Photonen
reemittieren. Diese Näherung betrifftvor allem die Streuung an Staub, die die Rech-
nungen jedoch wesentlich erschweren würde. Auch ist der Fehler dieser Vereinfa-
chung kleiner als man annehmen könnte, denn trotz einer relative hohen Albedo
von ca. 0.5 ﬁndet Streuung vorwiegend in Vorwärtsrichtung statt. Wir erhalten also














￿ alle Effekte zusammen, die zu einer Abschwächung der Inten-
sität entlang des Sehstrahls führen können. Je nach physikalischem Modell muss






3.1 Die stochastische Beschreibung von Dichte und
Geschwindigkeit
Der Absorptionskoefﬁzient kn ist eine Funktion der Frequenz n und der Dichte n
￿ s
￿
am Ort s. Betrachtet man beispielsweise eine stationäre Wolke homogener Dichte,
lässt sich Gleichung 3.2 bei gegebenen Randbedingungen einfach analytisch lösen.
Dieser Fall ist natürlich sehr idealisiert. Alle Prozesse, die Einﬂuß auf die dichte-
oder die frequenzabhängigen Absorptionsprozesse haben, machen die Berechnung
von In
￿ s
￿ komplizierter. Zwei mögliche Abweichungen vom oben beschriebenen
Idealfall sind zum Beispiel Variationen der Gasdichte entlang des Sehstrahls oder
Strömungen innerhalb der Wolke. Kennt man den genauen Zustand der Gaswolke,
kann man wie gewohnt mit Gleichung 3.2 die Intensität bestimmen. Um die Dichte
und Geschwindigkeit innerhalb der Wolke präzise zu bestimmen, wäre es notwen-
dig, diese direkt aus den magnetohydrodynamischen Gleichungen zu bestimmen.
Dabei entsteht ein System von gekoppelten, nichtlinearen partiellen Differential-
gleichungen, das extrem aufwendig zu lösen ist. Abgesehen davon, dass man die
Anfangs- und Randbedingungen nicht wirklich gut kennt, sind hydrodynamische
Rechnungen empﬁndlich gegenüber der Wahl der berücksichtigten Dimensionen.
Ein anderer Ansatz zur Vereinfachung der Rechnungen ist der, dass man über Dich-
te und Geschwindigkeit innerhalb der Wolke nur statistische Aussagen in Form von
Wahrscheinlichkeitsdichten macht.
Prinzipiell ist natürlich zu berücksichtigen, dass Dichte und Geschwindigkeit mit-
einander korreliert sind. Beispielsweise muss die Kontinuitätsgleichungerfüllt sein.
Wir werden im Folgenden nur Zeitskalen betrachten, die klein gegen die hydrody-
namische Zeitskala sind, und können somit die Zeitabhängigkeit von v und n ver-
nachlässigen.Weiterhin setzen wir Dichte undGeschwindigkeitalsstatistischunab-
hängig an. 1 Als letztes fordern wir, dass beide Größen entlang des Sehstrahls durch
1Ohne ein hydrodynamisches Modell der Wolke kann man keine Aussagen über die Kopplung3.1 Die stochastische Beschreibung von Dichte und Geschwindigkeit 31
einen Markowschen-Prozess beschrieben werden können. Dieser wird bereits durch
die Angabe von Übergangswahrscheinlichkeitsdichten vollständig beschrieben.
3.1.1 Die stochastische Dichteverteilung
Um den Wertebereich der Dichte auf die positiven reellen Zahlen zu beschränken,












Die Ein-Punkt-Wahrscheinlichkeitsdichte und die Übergangswahrscheinlichkeits-


































































n ist die sogenannte Korrelationslänge und ein Maß dafür, wie schnell

























































Durch die Gleichungen 3.4, 3.5 und 3.6 wird die stochastische Dichteverteilung
entsprechend der Deﬁnition des Markow-Prozesses vollständig beschrieben. Wie
von Dichte- und Geschwindigkeitsﬂuktuationen machen. Da in die Strahlungstransportgleichungen
nur die Geschwindigkeitskomponente entlang des Sehstrahls eingeht (über die Proﬁlfunktion F),
betrachten wir die Dichte und die Geschwindigkeitskomponente entlang des Sehstrahls näherungs-
weise als unabhängig.Da die tatsächlichen Dichte-undGeschwindigkeitsfeldereiner Molekülwolke

















s=1.0  km s
-1
s=0.2  km s
-1
























Abbildung 3.1: Beispielhafter Verlauf von Geschwindigkeits- und Dichteﬂuktuatio-
nen für s
￿ 0
￿ 2 und s
￿ 1
￿ 0 entlang des Sehstrahls
bereits gezeigt, kann man denselben Prozeß auch durch eine Langevin-Gleichung

















3.1.2 Das stochastische Geschwindigkeitsfeld

















































































￿ die mittlere quadratische Turbulenzgeschwindigkeit, ebenfalls entlang
des Sehstrahls.
Sowohl für die Dichte als auch für die Geschwindigkeit gilt, dass die Beschreibung
über einen Markowschen-Prozess nur eine grobe Näherung ist. Trotzdem ist es eine
sehr nützliche Formulierung, und man ist in der Lage, genauere Aussagen über
Korrelationseffekte zu machen als bisher möglich.
3.2 Die verallgemeinerte
Strahlungstransportgleichung
Wenn man die Dichte und die Geschwindigkeit innerhalb der Wolke mittels sto-
chastischer Variablen beschreibt, wird auch aus der Intensität eine stochastische
Variable, für die sich im Allgemeinen kein exakter Wert, sondern nur eine n-Punkt














￿ aufzustellen, greifen wir
die Aussagen auf, die in den vorherigen Kapiteln gemacht wurden. Wir betrach-
ten ˜ n und v als von In unabhängig und nehmen ein System von drei Langevin-






































































































































































￿ 0 für i
￿
￿ j ; (3.16)


























































































￿ . Vor allem sind wir aber an dem Erwartungswert der Intensität

















￿ (3.18)3.2 Die verallgemeinerte Strahlungstransportgleichung 35
























Entsprechend Gleichung 3.18 multiplizieren wir nun Gleichung 3.17 mit In und








































Eine Möglichkeit zur Lösung von Gleichung 3.20 besteht darin, diese direkt nume-







































Eingesetzt in Gleichung 3.20 erhält man damit schließlich (Hegmann (1999), Heg-









































￿ kann man folgendermaßen veranschaulichen: Dichte und Geschwindig-
keit sind entlang des Sehstrahls unabhängig voneinander, und deren Wahrschein-




￿ gegeben. Aus der Deﬁnition der be-




















der einer bedingten Wahrscheinlichkeit, die Intensität In bei gegebener Dichte ˜ n und












































￿ (3.25)36 3 Strahlungstransport




￿ als bedingter Er-




Bedingung, dass die logarithmierte Dichte ˜ n und die Geschwindigkeit v vorliegen.






￿ 0 und Randwerte für v
￿
￿
￿ ¥ und ˜ n
￿
￿
￿ ¥ vorgeben. Wenn s
￿ 0 den Rand der











￿ 0 das interstellare Strahlungsfeld ist, das auf den Rand der Wolke auftrifft3.
Aus der Forderung, dass bei großen Dichten die Intensität gegen die Quellfunktion
geht und dass sich für Dichten nahe Null, also ˜ n
￿
￿ ¥, der bedingte Erwartungs-
























Da wir weiterhin Linienstrahlung mit einer endlich ausgedehnten Proﬁlfunktion be-
trachten, ergeben sich die Randbedingungen für v
￿
￿

























Wie in Abschnitt4 weiter erläutert wird, beschränken wir uns im Folgenden auf den
Fall der reinen Absorption4 mit Turbulenz ohne Dichteﬂuktuationen5. Dadurch ver-



















3Je nach gewünschtem Modell kann es sich hierbei zum Beispiel um die 3K-
Hintergrundstrahlungoder das interstellare UV-Feld handeln.
4Reine Absorption, also keine Emissionen, daher Sn
￿ 0.
5Eine konstante Dichte entspricht dem Grenzfall
￿ n
￿
￿ ¥.3.3 Der Grenzfall der Makroturbulenz 37
3.3 Der Grenzfall der Makroturbulenz
Den Grenzübergang zu beliebig hohen Korrelationslängen lv
￿
￿ ¥ nennt man den
makroturbulenten Grenzfall. Die Korrelationsfunktion f
￿ Ds
￿ nimmt für die Dichte
bzw. die Geschwindigkeit den Wert Eins an, das heißt Dichte und/oder Geschwin-
digkeit bleiben entlang des gesamten Sehstrahls konstant. Trotzdem bleibt die Ge-
schwindigkeit eine stochastische Variable. Aus Gleichung 3.31 verschwindet also






mit der Deﬁnition der optischen Dicke dtn



































Dieser Grenzfall impliziert, dass die mittlere freie Weglänge der Photonen 1
kn klein
im Vergleich zur Korrelationslänge des Geschwindigkeitsfeldes ist. Das Verhältnis






3.4 Der Grenzfall der Mikroturbulenz
Im mikroturbulenten Grenzfall, also lv
￿ 0, ergibt sich keine so offensichtliche
Lösung der verallgemeinertenStrahlungstransportgleichung.Ein Lösungsvorschlag
von Gail, H.P., Hundt, E., Kegel, W.H., Schmid–Burgk, J., Traving, G. (1974) be-
steht darin, die Größe Qn
￿ v
￿ s










































￿ ist identisch mit der Ein-Punkt-Wahrscheinlichkeitsdichte pv
￿ v
￿ .38 3 Strahlungstransport














































































































































￿ H00T0 und Tl












￿ ¥ konvergieren. Damit
besitzt Gleichung 3.44 die Form der einfachen Strahlungstransportgleichung 3.32














7Eine Herleitung für den Fall von Geschwindigkeits- und Dichteﬂuktuationen siehe Hegmann
(1999).3.4 Der Grenzfall der Mikroturbulenz 39














































Zusammenfassenderhält man den mikroturbulentenGrenzfall durch Faltung von kn
mit pv
￿ v
￿ . Im Gegensatz dazu wird bei Makroturbulenz die Intensität In mit pv
￿ v
￿
gefaltet.40 3 StrahlungstransportKapitel 4
Das physikalische Modell
Kohlenmonoxid ist nach H2 das zweithäuﬁgste interstellare Molekül. Man ﬁndet
CO in einer großen Vielfalt von astrophysikalischen Umgebungen. In fast jeder in-
terstellaren Wolke, von warmen diffusen Wolken bis hin zu dichten, kälteren Wol-
ken1, lässt sich CO nachweisen. Diese weite Verbreitung macht CO zu einem ge-
eigneten Hilfsmittel, um zum Beispiel molekularen Wasserstoff indirekt nachzu-
weisen2. Eine wichtige Rolle in der Häuﬁgkeitsverteilung von interstellarem CO
spielt die Intensität des jeweils vorherrschenden interstellaren UV-Feldes. Ultra-
violette Photonen können das sehr stabile CO-Molekül dissoziieren und spielen
damit eine wichtige Rolle in der gesamten chemischen Evolution des interstella-
ren Mediums. Seit den 80’er Jahren ist bekannt, dass der Photodissoziationsprozess
des CO keine Kontinuumsabsorption ist, sondern das CO durch Linienabsorption
von UV–Photonen dissoziiert wird (van Dishoeck & Black (1986), van Dishoeck &
Black (1988)). Bei einer Linienabsorptionspielteine Variationder Geschwindigkeit
entlang des Sehstrahls eine wichtige Rolle. Stark ﬂuktuierende Geschwindigkeits-
elemente können durch die entsprechende Dopplerverschiebung den UV-Photonen
gestatten, tiefer in die Wolke einzudringen, als das in einem Medium ohne Ge-
schwindigkeitsvariationen möglich wäre. Das hat zur Folge, dass auch in tieferen
Schichten einer Wolke noch freie C und O Moleküle vorhanden sind und für viele
1Zum Beispiel in kalten, annähernd kugelsymmetrischen Dunkelwolken, den sogenannten Bok-
Globulen.
2Dabei unterstellt man allerdings ein bekanntes Verhältnis von CO zu H2. Unsere Ergegnisse
zeigen jedoch, dass es keine einfache Relation zwischen Wasserstoff- und CO-Dichte gibt.
4142 4 Das physikalische Modell
chemische Reaktionen zur Verfügung stehen.
Eine übliche Vorgehensweise bei der theoretischen Modellierung von Strahlungs-
transportrechnungen in interstellaren Molekülwolken ist die feste Kopplung der
CO-Dichte an eine vorgegebene Verteilung von nH , zum Beispiel proportional zu
1
r. Um diese Dichteverteilung praktisch handhaben zu können, muss ein Radius
gewählt werden, bei dem die Dichte abgeschnitten, d.h. gleich Null gesetzt, wird.
Dieser Radius entspricht dem modellierten Rand der Molekülwolke. Bei der Wahl
dieses Radius kann man auf numerische Rechnungen zurückgreifen, die zeigen, ab
welcher Wolkentiefe keine UV–Photonen mehr dominanten Einﬂuss auf die CO–
Dichte haben.
Dazu ist es nötig, die Gleichungen der chemischen Reaktionsmatrix und die des
Strahlungstransports gekoppelt zu lösen. Aufgrund der enormen numerischen An-
forderungen war es bis vor kurzem nötig bei der Behandlung solcher Probleme
wesentliche Vereinfachungen in der Modellierung zu machen. Aus diesem Grund
wurden nur sehr einfache Strahlungstransportmodelle verwendet, um diese photo-
chemischen Rechnungen durchzuführen. Erst seit wenigen Jahren kann man versu-
chen realistischere Modelle zu rechnen. Das in Kapitel 3 beschriebene Verfahren
wird im Folgenden verwendet, um die Modellierung von turbulenten Geschwindig-
keitsﬂuktuationen innerhalb einer Molekülwolke zu realisieren.
4.1 Modellierung des Strahlungstransports
Wir beschränken uns in der Beschreibung des Strahlungstransports auf den Fall der
reinen Absorption3 mit stochastischem Geschwindigkeitsfeld. Das bedeutet, dass






















































3Eine detaillierte Begründung für diese Wahl ﬁndet sich für den ansonsten analogen Fall der
H2-Absorption in Gruebner (1995).4.1 Modellierung des Strahlungstransports 43
Die Vernachlässigung von Dichteﬂuktuationen ﬁndet aus Gründen der limitierten
Rechenkapazität statt. Der zusätzliche Aufwand würde die Rechenzeit quadratisch
ansteigen lassen.
4.1.1 Der Absorptionskoefﬁzient
Der Absorptionskoefﬁzient kn setzt sich zusammen aus den Anteilen der Absorpti-





mit kCO gleich dem Absorptionsquerschnitt mal der Anzahldichte an CO-Molekü-
len. Unter interstellaren Bedingungen beﬁnden sich praktisch alle CO-Moleküle im
elektronischen-undVibrations-Grundzustand.DieRotationszuständewerdeninun-
seren Rechnungen als thermisch besetzt4 angenommen und bis zu einem J
￿ 4
berücksichtigt. Detaillierte Rechnungen zur Rotationsbesetzung von Warin et al.
(1996) zeigen, dass auch bei höheren Temperaturen des Gases die Rotationsniveaus
unterthermisch besetzt sind5.
Bei einem Übergang in einen anderen elektronischen Zustand lassen die quanten-
mechanischen Auswahlregelneine ganze Reihe von Einzelübergängenzu, diein der
Summe eine Bande von Spektrallinien produzieren. Je nachdem, wie sich die Rota-
tionsquantenzahl J bei dem Übergang ändert, spricht man von dem P
￿ Q oder R-Ast













Für Übergänge der Art S
￿ P existieren P, Q und R-Äste, für S
￿ S Übergänge
ist der Übergang DJ
￿ 0 verboten, und es zeigen sich nur P und R-Äste. In unserer
4Tex
￿ 15 K
5Die Anregungstemperaturen Tex variieren je nach Modell und J-Niveau zw. 5 und 15 Kelvin
bei Gesamttemperaturen von 20 bis 50 Kelvin. In diffusen Wolken haben die Übergänge 5
￿ 4 und
4
￿ 3 die höchsten Anregungstemperaturen.Von durchscheinendenzu dichten Wolken hin wird die
Anregungstemperaturdes 1
￿ 0 Übergangsim Vergleich zu den übrigen Übergängenimmer größer.





























Abbildung 4.1: Schematisches Energie-Level-Diagramm für eine S
￿ P-Bande
Notation sollen einfach gestrichene Quantenzahlen (u
￿ J
￿ )den oberen Elektronenzu-
stand und doppelt gestrichene Werte den unteren Zustand einer Bande kennzeich-
nen. Der Absorptionsquerschnitt pro Molekül für einen einzelnen Rotationsüber-























mit der Elektronenmasse me, der Elementarladung e in elektrostatischen Einheiten





￿ .6 Da die individuellen Rotationslinien jeder
6Der Bruch pe2
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￿ in linearer (oben) und logarithmischer (unten) Darstellung. Die eng
überlappenden Linien des Q-Astes sind rechts unten vergrößert dargestellt.
CO-Bande teilweise überlappen, kann man sie nicht isoliert in den Rechnungen
berücksichtigen. Stattdessen muss ein frequenzabhängiger Absorptionskoefﬁzient
für jede Bande durch Summieren über alle möglichen Ein- und Ausgangsniveaus





























Alle spektroskopischen Größen entstammen den Arbeiten von Eidelsberg & Rostas


































￿ (4.5)46 4 Das physikalische Modell















































￿ und der Bandenkopf n0 sind ebenfalls dem
CO-Atlas von Eidelsberg & Rostas (1990), Eidelsberg et al. (1991) und Eidelsberg
et al. (1992) entnommen.
4.1.2 Die Proﬁlfunktion
In der Proﬁlfunktion F
￿ n
￿ v
￿ sind alle Prozesse zusammengefasst, die Einﬂuss auf
die spektrale Form des Absorptionskoefﬁzienten haben. Unter interstellaren Bedin-
gungen sind das vor allem Dopplerverbreiterung und Strahlungsdämpfung.
Doppler-Proﬁl
Infolge der thermischen Geschwindigkeiten der CO-Moleküle wird eine scharfe
Absorptionslinie etwas verbreitert. Nach der Maxwell-Boltzmann-Verteilung wird


















mit einer ganzen Halbwertsbreite 2DnD
￿











Bei rein thermischer Verbreiterung ist b gegeben durch die wahrscheinlichste Ge-






















￿ 23 g4.1 Modellierung des Strahlungstransports 47
Betrachtet man den Grenzfall der Mikroturbulenz, berücksichtigt man die Turbu-
lenz9 mit der mittleren turbulenten Geschwindigkeit s auf die gleiche Weise wie
die thermische Geschwindigkeit. Durch die Faltung der beiden Gaußverteilungen



























Abbildung 4.3: Vergleich verschiedener Proﬁlfunktionen bei T=75 K in linearer





Aufgrund der Heisenbergschen Unschärferelation ist jedem Zustand mit endlicher
Lebensdauer t eine endliche Linienbreite (
￿ Energieunschärfe) zugeordnet. Die












￿ .48 4 Das physikalische Modell



















￿ und dem Abstand Dn
￿ n
￿ n0 von der
Linienmitte.
Voigt-Proﬁl























































In Abbildung 4.3 kann man sehr schön die Zusammensetzung des Voigt-Proﬁls aus
dem Dopplerkern (a
￿ 0) in der Linienmitte und dem Dämpfungsﬂügel (a
￿ ¥)
für den Linienrand erkennen.
Spektroskopische Parameter
In Tabelle 4.1 sind die spektroskopischen Parameter aller berücksichtigten elektro-
nischen Übergänge von CO zusammengefasst. Die Daten sind der Arbeit von Warin
et al. (1996) entnommen worden. Die kursiv abgedruckten Werte sind diejenigen,
die von van Dishoeck & Black (1988) verwendet wurden. Der Vollständigkeit hal-
ber sind in Tabelle 4.2 die gleichen Größen für die Isotopomere 13C16O und 12C18O
angegeben. Dabei wird davon ausgegangen, dass t und Pn





￿ hat keine geschlossene Lösung. Man kann V auch mit Hil-





































7A 1P 0 [n.a.] 109564.90 [109457.0] 3.38(-3) [3.4(-2)] 1.0(-10) [3.3(-12)] 1.00
7B 5ps1S 1 109481.58 1.68(-3) 1.0(-10) 1.00
7C 5pp1P 1 109478.00 1.69(-3) 1.0(-10) 1.00
7D 1S 2 109449.40 2.69(-2) 1.0(-10) 1.00
8A 6pp1P 0 109203.00 1.98(-3) 1.0(-11) 1.00
8B 6ps1S 0 [0] 109173.79 [109174.1] 7.92(-3) [9.9(-3)] 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
9A 1P 2 [0] 109018.90 [109050.0] 2.27(-2) [1.8(-2)] 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
9B 6ss1S 0 [0] 108789.00 [108789.1] 2.82(-3) [5.0(-3)] 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
9C 5ss1S 1 [n.a.] 108679.00 [108678.7] 2.82(-3) [5.0(-3)] 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
10 5ds1S 0 [0] 108371.00 [108378.0] 6.32(-3) [6.3(-3)] 3.0(-12) [1.0(-11)] 1.00
11 01S 1 [0] 108151.26 [108150.8] 5.15(-3) [5.2(-3)] 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
12 3ss1P 3 [n.a.] 108013.60 [108013.2] 1.63(-2) [1.6(-2)] 3.0(-12) [3.3(-12)] 1.00
13 1P 2 [0] 107682.20 [107681.5] 6.68(-3) [6.7(-3)] 1.0(-11) [2.0(-11)] 1.00
14 1P 2 [0] 107519.82 [107520.0] 6.35(-3) [3.2(-3)] 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
15A 5pp1P 0 [n.a] 107402.80 [107434.5] 6.04(-3) [3.2(-3)] 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
15B 5pp1P 0 [0] 107335.90 [107354.0] 1.21(-2) [2.0(-2)] 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
15C 5ps1S 0 [0] 107170.00 [107170.0] 2.21(-2) [2.0(-2)] 1.0(-10) [3.3(-12)] 1.00
16 1S 2 [0] 106876.00 [106872.0] 3.77(-3) [2.9(-3)] 3.0(-12) [3.3(-12)] 1.00
1S 0 106612.40 1.28(-3) 3.0(-12) 1.00
17 5ss1S 0 [0] 106361.00 [106287.8] 2.13(-2) [2.1(-2)] 1.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
18 3ss1P 2 [n.a.] 106250.80 [106250.3] 2.58(-2) [2.6(-2)] 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
19 4ds1S 0 [0] 105676.40 [105676.4] 7.62(-3) [7.6(-3)] 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
20 4pp1P 1 [1] 105442.30 [105453.0] 2.79(-3) [2.8(-3)] 1.0(-10) [1.0(-11)] 1.00
21 4ps1S 1 [0] 105259.00 [105258.4] 2.20(-2) [2.2(-2)] 1.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
22 3ss1P 1 [n.a.] 104576.60 [104603.0] 1.35(-2) [1.4(-2)] 3.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
23 3P 3 104135.00 2.57(-4) 3.0(-12) 1.00
24 4ss1S 1 [1] 103691.70 [103695.7] 2.79(-3) [2.8(-3)] 3.0(-12) [3.3(-12)] 1.00
25 4pp1P 0 [0] 103271.90 [103271.7] 7.74(-3) [8.6(-3)] 1.0(-10) [1.0(-10)] 1.00
26 3dp1P 1 [0] 103211.80 [103211.5] 1.24(-2) [1.8(-2)] 3.0(-12) [1.0(-11)] 1.00
27 4ps1S 0 [0] 103054.67 [103054.6] 2.10(-2) [1.5(-2)] 1.0(-10) [1.0(-10)] 1.00
28 3ss1P 0 [0] 102807.00 [102806.5] 1.21(-2) [1.2(-2)] 1.0(-10) [1.0(-10)] 1.00
29 3P 2 [0] 102311.00 [102310.6] 1.82(-3) [1.8(-3)] 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
30 3ds1S 1 [1] 101771.70 [101773.9] 4.80(-4) [4.8(-4)] 3.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
31 4ss1S 0 [0] 101461.00 [101456.0] 1.54(-2) [1.5(-2)] 1.0(-12) [3.3(-12)] 1.00
32 3dp1P 0 [0] 101031.00 [101031.0] 4.61(-4) [4.6(-4)] 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
3P 1 100651.90 1.14(-5) 1.0(-10) 1.00
3ps1S 4 100391.00 2.28(-4) 1.0(-12) 1.00
33 3ds1S 0 [0] 99741.70 [99739.7] 7.94(-3) [7.9(-3)] 3.0(-12) [1.0(-11)] 1.00
34 3P 0 98919.70 4.42(-5) 1.0(-09) 1.00
35 3ps1S 3 98244.45 4.36(-5) 1.0(-09) 1.00
36 3pp1P 2 97153.86 4.27(-5) 1.0(-10) 1.00
3ps1S 2 96176.94 1.05(-5) 1.0(-10) 1.00
37 3pp1P 1 [1] 95082.86 [95083.8] 2.47(-3) [2.5(-3)] 1.0(-10) [1.0(-11)] 0.98
38 3ps1S 1 [1] 94065.57 [94065.6] 2.77(-3) [2.8(-3)] 1.0(-09) [2.0(-09)] 0.60
39 3pp1P 0 [0] 92929.98 [92930.0] 3.65(-2) [3.7(-2)] 1.0(-09) [1.0(-09)] 0.89
41 3ss1S 2 90988.13 3.74(-5) 3.0(-12) 1.00



















7A 1P 0 [n.a.] 109611.70 2.65(-3) 109564.39 3.38(-3) 1.0(-10) [3.3(-12)] 1.00
7B 5ps1S 1 109433.08 1.68(-3) 109429.02 1.68(-3) 1.0(-10) 1.00
7C 5pp1P 1 109431.50 1.87(-2) 109428.40 1.87(-2) 1.0(-10) 1.00
7D 1S 2 109351.50 2.63(-3) 109346.25 2.69(-2) 1.0(-10) 1.00
8A 6pp1P 0 109203.50 4.72(-3) 109202.49 198(-3) 1.0(-11) 1.00
8B 6ps1S 0 [0] 109173.50 1.89(-2) 109173.28 7.92(-3) 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
9A 1P 2 [0] 108905.50 3.00(-2) 108901.00 3.00(-2) 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
9B 6ss1S 0 [0] 108788.53 2.82(-3) 108788.49 2.82(-3) 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
9C 5ss1S 1 [n.a.] 108630.50 2.81(-3) 108626.44 2.81(-3) 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
10 5ds1S 0 [0] 108371.50 1.09(-2) 108371.00 1.09(-2) 3.0(-12) [1.0(-11)] 1.00
11 01S 1 [0] 108093.50 3.30(-3) 108093.00 3.30(-3) 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
12 3ss1P 3 [n.a.] 107845.30 1.87(-2) 107834.30 1.87(-2 3.0(-12) [3.3(-12)]) 1.00
13 1P 2 [0] 107593.34 7.85(-3) 107585.69 7.85(-3) 1.0(-11) [2.0(-11)] 1.00
14 1P 2 [0] 107404.10 6.17(-3) 107394.05 6.17(-3) 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
15AB 5pp1P 0 [n.a] 107288.50 1.68(-2) 107280.91 1.68(-2) 1.0(-11) [3.3(-12)] 1.00
15C 5ps1S 0 [0] 107174.10 1.68(-2) 107173.00 1.68(-2) 1.0(-10) [3.3(-12)] 1.00
16 1S 2 [0] 106787.80 3.31(-3) 106780.20 3.31(-3) 3.0(-12) [3.3(-12)] 1.00
1S 0 106611.93 1.28(-5) 106611.89 1.28(-5) 3.0(-12) 1.00
17 5ss1S 0 [0] 106341.30 2.38(-2) 106341.50 2.38(-2) 1.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
18 3ss1P 2 [n.a.] 106196.40 2.79(-2) 106192.40 2.79(-2) 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
19 4ds1S 0 [0] 105636.70 1.51(-2) 105635.30 1.51(-2) 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
20 4pp1P 1 [1] 105311.30 2.88(-3) 105311.50 2.88(-3) 1.0(-10) [1.0(-11)] 1.00
21 4ps1S 1 [0] 105182.60 2.19(-2) 105181.50 2.19(-2) 1.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
22 3ss1P 1 [n.a.] 104573.30 1.61(-2) 104572.20 1.61(-2) 3.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
23 3P 3 103989.00 2.44(-4) 103981.00 2.44(-4) 3.0(-12) 1.00
24 4ss1S 1 [1] 103616.30 4.37(-3) 103605.50 4.37(-3) 3.0(-12) [3.3(-12)] 1.00
25 4pp1P 0 [0] 103260.90 1.28(-2) 103249.70 1.28(-2) 1.0(-10) [1.0(-10)] 1.00
26 3dp1P 1 [0] 103157.00 1.14(-2) 103152.60 1.14(-2) 3.0(-12) [1.0(-11)] 1.00
27 4ps1S 0 [0] 103054.50 1.83(-2) 103054.20 1.83(-2) 1.0(-10) [1.0(-10)] 1.00
28 3ss1P 0 [0] 102775.10 1.32(-2) 102773.05 1.32(-2) 1.0(-10) [1.0(-10)] 1.00
29 3P 2 [0] 102211.20 1.77(-3) 102203.40 1.77(-3) 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
30 3ds1S 1 [1] 101656.00 4.67(-4) 101650.00 4.67(-4) 3.0(-12) [1.0(-12)] 1.00
31 4ss1S 0 [0] 101433.30 2.19(-2) 101434.80 2.19(-2) 1.0(-12) [3.3(-12)] 1.00
32 3dp1P 0 [0] 101030.70 4.84(-4) 101030.20 4.84(-4) 1.0(-11) [1.0(-11)] 1.00
3P 1 100573.20 1.14(-5) 100568.00 1.14(-5) 1.0(-10) 1.00
3ps1S 4 100240.00 2.27(-4) 100230.00 2.27(-4) 1.0(-12) 1.00
33 3ds1S 0 [0] 99713.90 7.30(-3) 99712.30 7.30(-3) 3.0(-12) [1.0(-11)] 1.00
34 3P 0 98835.10 4.42(-5) 98829.50 4.42(-5) 1.0(-09) 1.00
35 3ps1S 3 98109.11 4.35(-5) 98097.81 4.35(-5) 1.0(-09) 1.00
36 3pp1P 2 97066.21 4.26(-5) 97058.66 4.26(-5) 1.0(-10) 1.00
3ps1S 2 96092.03 1.04(-5) 96076.47 1.04(-5) 1.0(-10) 1.00
37 3pp1P 1 [1] 95035.94 2.47(-3) 95033.59 2.47(-3) 1.0(-10) [1.0(-11)] 0.98
38 3ps1S 1 [1] 94018.55 2.70(-3) 94014.39 2.70(-3) 1.0(-09) [2.0(-09)] 0.60
39 3pp1P 0 [0] 92929.91 3.65(-2) 92929.61 3.65(-2) 1.0(-09) [1.0(-09)] 0.89
41 3ss1S 2 90906.45 3.74(-5) 990899.15 3.74(-5) 3.0(-12) 1.00




Abbildung 4.4: Termschema für einen Auger-Prozess. Die vier oberen Zustände der
Serie B überlappen mit dem Kontinuum der Serie A, und der zugehörige Energie-
wert wird unscharf (rechte Seite).
Ein kontinuierliches Molekülspektrum (Beispielspektrum A in Abbildung 4.4) re-
sultiert im Allgemeinen aus einem Übergang zwischen zwei Zuständen von de-
nen mindestens einer einen kontinuierlichen Bereich von Energiewerten annehmen
kann. Das entspricht bei einem atomaren System immer einer aperiodischen Bewe-
gung, in der sich Teile des Systems einander anähern oder voneinander entfernen.
Im Fall von Molekülen kommt dafür sowohl Ionisation wie auch Dissoziation in
Frage.
Betrachtet man das UV-Absorptionsspektrum von CO, so ﬁndet sich zwischen 885
und 1150 Å keinerlei Kontinuum (Letzelter et al. (1987)). Stattdessen sieht man
eine große Anzahl diskreter Banden, die bei geringer spektraler Auﬂösung als Kon-
tinuum fehlinterpretiert werden können. Es zeigte sich, dass die Photodissoziati-
on11 von CO im interstellaren Medium ausschließlich durch Absorption in diskrete
11Dissoziation durch Absorption eines Photons.52 4 Das physikalische Modell
Banden von prädissoziierten angeregten Elektronenzuständen hinein abläuft. Von
einem prädissoziierten Zustand spricht man dann, wenn ein Energieniveau eines an-
geregten Zustandes mit dem dissoziativen Kontinuum eines niedrigeren Zustandes
überlappt und dadurch ein strahlungsloser Übergang von dem diskreten Zustand in






















￿ . Der durch * gekennzeichnete Zustand zerfällt mit der
Wahrscheinlichkeit Pn




12Bsp. Auger-Prozeß in Abb. 4.4: Der Überlapp von kontinuierlichen und diskreten Zuständen
führt zu einer Überlagerung der Eigenfunktionen. In den resultierenden Hybridzuständen beﬁndet
sich das System zeitweise in dem einen und zeitweise in dem anderen Ausgangszustand. Ist einer
der beiden Ausgangszustände Teil eines Kontinuums, wird das System dissoziiert; es ﬁndet eine
strahlungslose Zerlegung nach einer bestimmten Lebensdauer t statt.4.1 Modellierung des Strahlungstransports 53
Die Photodissoziationsrate















































￿ die Wahrscheinlichkeit dafür angibt, dass der obere Zustand nach der
Anregung dissoziiert. Die Strahlungsﬂussdichte 4pJ
￿ r
￿ n




￿ 1) istdabei eine Funktion des Ortes innerhalb der Wolke r und der Fre-
quenz n. Der gesamte Photodissoziationsratenkoefﬁzientvon CO errechnet sich aus




￿ und anschließendes Summieren über alle Ausgangsniveaus unter Berücksichti-






















13Wir folgen der allgemeinen Konvention bei der Unterscheidung von Rate und Ratenkoefﬁzi-
ent. Der Ratenkoefﬁzient bezeichnet die Wahrscheinlichkeit eines Ereignisses pro Sekunde und pro
Teilchen [s
￿ 1]. Multipliziert man diesen mit der Teilchendichte erhält man die Zahl der Ereignisse
pro Sekunde und Einheitsvolumen, die sogenannte Rate [s
￿ 1cm
￿ 3]. Unglücklicherweise wird im
internationalen Sprachgebrauch diese Unterscheidung oft vernachlässigt. Das allgemein verwende-
te photodissociation rate meint fast immer den Photodissoziationsratenkoefﬁzienten. Im weiteren
Verlauf meint z stets den Photodissoziationsratenkoefﬁzient.54 4 Das physikalische Modell
4.1.4 Das CO-Molekül
Bei der detaillierten Untersuchung des Beitrags einzelner CO-Linien zur ortsabhän-
gigen Photodissoziationsrate spielen eine Reihe von Abschirmungsprozessen eine
wichtige Rolle:
Selbstabschirmung
Am Rand der Wolke tragen die Absorptionsbanden mit starken und engen Linien
dominant zur Photodissoziationsrate bei. In größeren Tiefen tragen jedoch die Lini-
enﬂügel stärker zur Photodissoziationsrate bei als die Linienmitte, da die teilweise
sehr engen Linien der UV-Absorptionsbanden in der Linienmitte schneller optisch
dick werden als in den Flügeln. D.h. Banden, die am Rand der Wolke vernach-
lässigbare Beiträge zur Photodissoziationsrate leisten, können im Wolkeninneren











































￿ einzelner enger Banden4.1 Modellierung des Strahlungstransports 55
Gegenseitige Abschirmung
Linien der CO-Isotopomere können mit den korrespondierenden Linien des sehr
viel häuﬁgeren 12CO-Moleküls überlappen. Wie man in den Tabellen 4.1 und 4.2
und aus Abbildung 4.7 sieht, liegen einige Banden der verschiedenen Isotopomere
bei fast identischen Wellenlängen. Durch die geringere Häuﬁgkeit14 sind die Lini-
en von 13CO und C18O viel schwächer als die des Hauptisotopomers. Warin et al.
(1996) konnten zeigen, dass die Abschirmung durch Isotopomere keine wesentli-
che Rolle für die Photodissoziation des Hauptisotopomers spielt15. Da die Zahl der
zu berücksichtigenden Absorptionslinien allerdings wesentlichen Einﬂuss auf die
Rechenzeit hat, ist in den vorliegenden Ergebnissen die Absorption von 13CO und
C18O nicht berücksichtigt.
Wasserstoffabschirmung
Die Abbildung 4.7 zeigt deutlich die starken Absorptionslinien des sehr viel häuﬁ-
geren Wasserstoffs. Die Abschirmung durch übereinstimmende Linien von H und
H2 ist so groß, dass einige CO-Banden zum Teil oder auch vollständig abgeschirmt
werden und nichtzur Photodissoziationbeitragen können.Im Hinblickauf die enor-
me Rechenzeit verzichten wir auf eine detaillierte Berücksichtigungdes Strahlungs-
transports in den Wasserstofﬂinien. Stattdessen betrachten wir alle CO-Linien, die
mit denen des Wasserstoffs überlappen als vollständig abgeschirmt und setzen ih-
ren Beitrag zur gesamtenPhotodissoziationsrategleich Null. Die relevantenBanden
sind: 7D, 9A, 13, 14, 15A, 15B, 19, 24, 31, 33, 38.
Staubabschwächung
Staub spielt in unserem Modell zwei wichtige Rollen. Zum einen sorgt es für eine
kontinuierliche Absorption (Gleichung 4.2) und damit für eine generelle Abschwä-













15Interessiert man sich jedoch für die chemische Fraktionierung der Isotopomere, müssen deren
Absorptionslinien natürlich berücksichtigt werden.56 4 Das physikalische Modell
mit dem Verhältnis der geometrischen Absorptionsquerschnitte des Staubs im UV
relativ zum visuellen duv, dem Verhältnis der Staubhäuﬁgkeiten in der betrachteten
Region relativ zum diffusen interstellaren Medium dd und der Anzahldichte von
Wasserstoffkernen n0. Zum anderen geschieht die Bildung von H2 vorwiegend auf
der Oberﬂäche von Staubkörnern und beeinﬂußt damit die H2-Dichte und somit die
gesamte chemische Evolution der Wolke.4.1 Modellierung des Strahlungstransports 57




￿ H2undH im Zentrum ei-
ner Wolke bei t
￿ 2 nach einer Rechnung von Warin et al. (1996) Man beachte
wie die breiten Absorptionslinien von H2 mit vielen Linien der anderen Spezies
überlappen.58 4 Das physikalische Modell
4.2 Das chemische Netz
Interessiert man sich für die Häuﬁgkeit einer Spezies in einer stationären Molekül-
wolke, so entspricht das in der numerischen Modellierung einem Gleichgewichts-
zustand zwischen allen Erzeugungs- und Vernichtungsprozessen dieser Spezies16.
4.2.1 Das Ratengleichungssystem
Für jede Spezies, die man in dem Wolkenmodell berücksichtigen möchte, lässt sich
auf diese Weise eine sogenannte Ratengleichung aufstellen, in der die relevanten
Erzeugungsprozesse den jeweiligen Vernichtungsprozessen gegenübergestellt wer-
den. Das beinhaltet sowohl physikalische wie auch chemische Prozesse, die die
Häuﬁgkeit einer Molekül- oder Atomsorte beeinﬂussen. Prinzipiell gilt also für je-




















mit den Dichten nq
￿ nr
￿ ns von Spezies, die an allen chemischen Reaktionen betei-
ligt sind, welche zur Bildung oder Vernichtung von i führen. Rechts stehen die
Erzeugungs-, links die Vernichtungsprozesse. kqi und krs sind die chemischen Ra-















￿. In ˜ z sind
Photodissoziation zdiss und Photoionisation ˜ zion zusammengefasst. Dabei beinhal-
tet ˜ zi alle Prozesse, die zur Ionisation und Dissoziation von i führen, während ˜ zti
alle relevanten Prozesse erfasst, die durch Ionisation oder Dissoziation von t zur
Bildung von i führen.
Zusätzlich zu den NSpezies Ratengleichungen17 muss zur Sicherstellung der Teil-







gelten. Dabei ist cM
i die Anzahl der Atome des Elements M in Spezies i.18 Eine
16Stationarität ist eine Modellannahme.
17NSpezies ist die Zahl der berücksichtigten Spezies
























￿ . Vergleiche auch: Duley & Wil-
liams (1984).4.2 Das chemische Netz 59








mit der Ladung ce
i (positiv oder negativ) von i in Einheiten der Elementarladung.19
Damit ergeben sich insgesamt N
￿ NSpezies
￿ NElemente Gleichungen für NSpezies un-
bekannte Größen.
4.2.2 Die chemische Zusammensetzung




Tabelle 4.3: Liste aller Elemente, die in dem Wolkenmodell berücksichtigt wurden.
Aus der UMIST-Datenbank für Astrochemie (Millar et al. (1997)20) wurden alle
Reaktionen selektiert, an denen Elemente aus Tabelle 4.3 beteiligt sind. Dadurch re-
duzierte sich die Zahl der Reaktionsgleichungen von 3864 auf nur noch 434. Diese
verbleibenden Reaktionen setzen sich aus den folgenden Reaktanden und Reakti-
onsprodukten zusammen:
EinevollständigeAufstellungallerReaktionsgleichungendeschemischenNetzwer-
kes sind in Anhang C zu ﬁnden.
Wasserstoff
Wasserstoff ist das mit Abstand häuﬁgste Element im interstellaren Medium. Am






19Man beachte, daß auch für die Elektronen als seperate Spezies eine Ratengleichung des Typs
4.18 aufgestellt werden muß.
20Inzwischen ist eine neuere Version der Datenbank erschienen:Le Teuff et al. (2000).60 4 Das physikalische Modell
Berücksichtigte Spezies
CO C O CH H H2 OH H2O










































Tabelle 4.4: Übersicht aller Spezies, die an Reaktionen des chemisches Netzwerkes
beteiligt sind.
zerstört. Nach Lee et al. (1996) ist die Photodissoziationswahrscheinlichkeitvon H2











Um den Häuﬁgkeitsverlauf von zH2 innerhalb der Wolke nicht durch detaillierte
Strahlungstransportrechnungen bestimmen zu müssen, benutzen wir eine Parame-
trisierung des H2-Photodissoziationsratenkoefﬁzienten durch sogenannte Abschir-
mungsfaktoren21 Q
￿ H2
￿ , wie sie auch schon von van Dishoeck & Black (1988) ein-
geführt wurde, um die verschiedenen Einﬂüsse auf z, wie Selbstabschirmung, Li-






















￿ stammen von Lee et al. (1996) und sind in Tabelle (A.1) im
Anhang aufgeführt. In Abbildung 4.8 sind die Abschirmungsfaktoren für H2 und
CO zu sehen. Wasserstoffmoleküle bilden sich durch die Anlagerung von Wasser-







und die H2-Dichte steigt mit zunehmender Wolkentiefe an, während die Reakti-
onsrate der Reaktion 4.21 durch die zunehmende Selbstabschirmung und die stei-





￿ ab.22 R ist der Ratenkoefﬁzient für die Bildung von H2 auf Staub
21Englisch: shielding factor
22Mit der gesamten Wasserstoffteilchendichte n
￿ nH
￿ 2nH2 und der Dichte atomaren Wasser-




















































































Abbildung 4.8: Abschirmungsfaktoren zur Parametrisierung der Photodissoziation
von H2 und CO von Lee et al. (1996).








In diesem Ausdruck ist T die Gastemperatur, S ist der sogenannte Gas-Staub-
’sticking’-Koefﬁzient und fa ist der Anteil an Wasserstoffatomen, die nicht von der






























Um die Zahl der zusätzlichen Parameter möglichst gering zu halten, haben wir uns
bei all unseren Rechnungen auf eine Staubtemperatur von TStaub
￿ 30 Kelvin be-





































Nach van Dishoeck & Black (1988) und Tielens & Hollenbach (1985b) existieren




































































Da die Häuﬁgkeiten der verschiedenen Reaktanden mit der Wolkentiefe variieren,
dominieren in unterschiedlichen Tiefe jeweils andere Bildungsreaktionen. Als do-4.3 Allgemeine Modelleigenschaften 63
minante Zerstörungsreaktion wirkt, vor allem am Rand der Wolke, die Photodisso-






Im Gegensatz zu unseren Untersuchungen hat sich in der Literatur die Parametrisie-
rung der CO-Photodissoziation über Abschirmungsfaktoren durchgesetzt. Im Un-
terschied zu den Faktoren des Wasserstoffs unterteilt man die Abschirmung von
CO in drei seperate Faktoren. Man unterscheidet die Selbstabschirmung Q1, die
































ke, und N bezeichnet jeweils die Säulendichte.
4.3 Allgemeine Modelleigenschaften
Die Rechnungen sollen dazu dienen, den äußeren Rand einer mit UV-Strahlung
beschienenen Wolke besser zu verstehen. Da wir von einem Wolkenradius ausge-
hen, der groß gegenüber dem betrachteten Randgebiet ist, beschränken wir uns in
der Modellierung auf eine planparallele Schicht, die von einer Seite mit ultraviolet-









wird innerhalb der gesamten Wolke als konstant angesetzt. Auch die Temperatur
soll innerhalb der Wolke nicht variieren. Wir machen weiter die Annahme, dass al-
le Parameter, die das Geschwindigkeitsfeld beschreiben, also die Korrelationslänge
und die Breite der Ein-Punkt-Wahrscheinlichkeitsdichte,konstant sind. Das auftref-

















1118Å23. Zusätzlich führen wir noch den Faktor G0
ein, um den die Strahlung, die auf die Wolke auftrifft, stärker ist als das mittlere
23Die Dissoziationsenergie von CO im Grundzustand beträgt 11.09 eV. Entsprechend kann nur
das UV-Feld unterhalb 1118 Å zur Photodissoziation beitragen. Unterhalb 912 Å schwächt die
Absorptiondes interstellarenatomarenWasserstoffs das interstellareStrahlungsfeldso stark ab, dass
es für die CO-Photodissoziation vernachlässigbar ist.64 4 Das physikalische Modell
z=0
UV Strahlung  I
n,0
Molekülwolke
Abbildung 4.10: Schematischer Aufbau des Molekülwolkenmodells
Strahlungsfeld in der Sonnenumgebung. Tabelle 4.5 gibt einen Überblick über die
wichtigsten Modellparameter.
Bei der numerischen Lösung der Strahlungstransportgleichung wird der mögliche
Wertebereich im Geschwindigkeitsraum diskretisiert. Absorptionslinien, die enger
als einige s beieinander liegen, dürfen nicht isoliert berücksichtigt werden, sondern
es muss der überlagerte Absorptionskoefﬁzient betrachtet werden. Das numerische
Geschwindigkeitsgitter muss derart konstruiert werden, dass das gesamte Absorp-
tionsproﬁl abgedeckt wird. Aus diesem Grund mussten die Absorptionsbanden in
zwei Gruppen aufgeteilt werden. Alle Banden, deren Linien so stark miteinander
überlappen, dass keine Aufteilung in isolierte Proﬁle möglich war, werden nicht
mit Hife der verallgemeinerten Strahlungstransportgleichungausgewertet. Stattdes-
sen wird mittels der gewöhnlichen Strahlungstransportgleichung die Absorption in









































ren des Linienproﬁls im Frequenzraum in der Größenordnung von s führt, ist der
Einﬂuss von Turbulenz auf extrembreite Absorptionsproﬁlesehr gering, da die Tur-
bulenzeffekte den quantitativen Verlauf des Proﬁls nur unwesentlich verändern. Bei
engen Absorptionsproﬁlen ist der Einﬂuss der Turbulenz hingegen wesentlich. Da-
her wurden alle Absorptionsbanden, die nicht durch H2-Linien abgeschirmt sind, in
die folgenden zwei Gruppen aufgeteilt24:























￿ Banden mit großem Überlapp werden nicht mit Hilfe des turbulenten Strah-





















24Die Proﬁle aller Banden sind im Anhang abgebildet.
25Bei stark prädissoziierten Übergängen entsprechen die Prädissoziationswahrscheinlich-
keiten von 1011
￿ 1012s
￿ 1 einer natürlichen Linienbreite von 2-20 km s
￿ 1 in Doppler-
Geschwindigkeitseinheiten, und sind damit größer als thermische und turbulente Verbreiterungen
in beobachteten interstellaren Wolken66 4 Das physikalische Modell
Es sei noch erwähnt, dass bei der Berechnung der Photodissoziationswahrschein-
lichkeit in Gleichung 4.15 die über den Raumwinkel gemittelte Intensität eingeht.
Aus Zeitgründen nähern wir die über den Raumwinkel gemittelte Intensität durch




Das zentrale Ziel dieser Arbeit ist es, den Einﬂuss stochastischer Geschwindigkeits-
ﬂuktuationen auf die Photodissoziationsrate und damit auf den Häuﬁgkeitsverlauf
von CO am Rand einer interstellaren Mollekülwolke zu untersuchen. Seit bekannt
ist, dass die Photodissoziation von CO ausschließlich durch Linienabsorption in
prädissoziierte, elektronisch angeregte Banden geschieht, gab es eine Reihe von
Untersuchungen, die sich mit dem CO-Dichteproﬁl in interstellaren Molekülwol-
ken beschäftigten (van Dishoeck & Black (1986),van Dishoeck & Black (1988),
van Dishoeck & Black (1990),Abgrall et al. (1992), Warin et al. (1996)). Bis heute
sind weit über 40 UV-Absorptionsbanden von CO bekannt, von denen jede Bande
zu der gesamten Photodissoziationsratebeiträgt. Für jede betrachtete Frequenz wird
an jedem Ortspunkt entlang des berechneten Sehstrahls in einem selbstkonsistenten
Verfahren die erwartete Intensität und die daraus resultierende Anzahldichte von






Bei den Modellrechnungen haben wir zwei unterschiedliche Ansätze gewählt. Um
das qualitative Verhalten unseres Modells bei der Variation der Modellparameter
zu untersuchen, haben wir uns in Abschnitt 5.1 zuerst auf einen kleinen Ausschnitt
des UV-Spektrums beschränkt und nur eine einzige Absorptionslinie berücksich-
tigt.2 Der hieraus resultierende Photodissoziationsratenkoefﬁzient wurde anschlie-





1Die geforderteGenauigkeit für den Abbruchder Iteration liegt in der Größenordnungvon 10
￿ 4.







um die Dichteberechnungen nicht zu beeinﬂussen. Besonderes Augenmerk liegt da-
bei auf dem Einﬂuss der Turbulenz, im Einzelnen auf der Korrelationslänge
￿
v und
der Geschwindigkeitsstreuung sv. In allen folgenden Rechnungen beschränken wir
uns auf ein sv
￿ 1. Das hat vor allem numerische Gründe: Das benutzte Geschwin-
digkeitsgitter reicht nicht aus, um Linienproﬁle mit kleinem sv voll zu erfassen3.
Aus Beobachtungen kann man weiterhin auf Turbulenzgeschwindigkeiten in der
Größenordnung von einigen km s
￿ 1 schließen. Bei einer Temperatur von 15 Kelvin




sv unterhalb der thermischen Geschwindigkeit ist daher im Hinblick auf Vergleiche
mit Beobachtungen weniger interessant.
Anschließend diskutieren wir Ergebnisse, die auf einer vollen Berücksichtigung des
UV-Absorptionsspektrums beruhen (Abschnitt 5.2). Dabei konzentrieren wir uns
auf den Randbereich der Wolke und die quantitativenAbweichungen von vergleich-
baren Rechnungen anderer Autoren.
5.1 Modellrechnungen für eine Einzellinie
5.1.1 Abhängigkeit von sv und
￿
v
Betrachtet man inAbbildung5.1dieAbhängigkeitder CO-Photodissoziationswahr-
scheinlichkeit von den Parametern der Turbulenz, so erkennt man sofort einige auf-
fällige Zusammenhänge. Wie erwartet, spielt die turbulente Geschwindigkeit, re-
präsentiert durch die Breite der stochastischen Geschwindigkeitsverteilung sv, eine
wesentliche Rolle für die Eindringtiefe der UV-Strahlung in die Wolke. Bei ge-
gebener Korrelationslänge ist die Absorption der UV-Strahlung umso schwächer,
je größer das angenommene sv ist. Das ist nicht weiter verwunderlich: Je größer
sv ist, umso stärker kann die lokale Geschwindigkeit eines Turbulenzelements der
Wolke entlang des Sehstrahls variieren. Dadurch reduziert sich die Wahrscheinlich-
keit, dass bei einer gegebenen Eindringtiefe die Wolke optisch dick wird, da es
immer Elemente entlang des Sehstrahls geben kann, die stark dopplerverschoben
absorbieren und nicht zu der optischen Dicke in der Linienmitte beitragen. In den
3Zur Berechnung des Geschwindigkeitsgitters verwenden wir die h-Transformation (genaueres
unter Hegmann (1999))5.1 Modellrechnungen für eine Einzellinie 69
Linienproﬁlen drückt sich dieser Sachverhalt in einem breiteren, aber nicht so stark
gesättigten Linienproﬁl aus. Bei hohen Turbulenzgeschwindigkeiten fällt die Inten-
sität also nicht so schnell ab wie bei geringen Geschwindigkeiten. Gleiches gilt für
die Ratenkoefﬁzienten, da zCO eine Funktion der Intensität ist.
Betrachtet man die Abhängigkeit der Photodissoziationsrate von der Korrelations-
länge bei festem sv, ist das Ergebnis weniger intuitiv, obwohl die Argumentation
ähnlich verläuft. Kleine Korrelationslängen entsprechen grob gesprochen kurzen
Strecken4 entlangdesSehstrahlsmitannäherndgleicherTurbulenzgeschwindigkeit.
Innerhalb eines solchen Turbulenzelements erfolgt die Absorption von Photonen
über das mit der Turbulenzgeschwindigkeit dopplerverschobene Absorptionsproﬁl.
Je kleiner
￿
v ist, umso geringer ist die optische Dicke jedes einzelnen Elementes.
Durch die geringe Korrelationslänge ergeben sich entlang des Sehstrahls also vie-
le verschiedene Turbulenzgeschwindigkeiten, allerdings mit lokal jeweils geringen
Säulendichten. Die bedingte Intensität und damit auch die bedingte CO-Dichte wer-
den somit unabängig von der lokalen Turbulenzgeschwindigkeit. Das Linienproﬁl
jeder Einzelrealisation entspricht in sehr guter Näherung dem über das Ensemble
gemittelten Intensitätsproﬁl. Der Erwartungswert der Intensität ergibt sich durch
Integration über das Produkt aus bedingter Intensität mal der Wahrscheinlichkeits-
verteilung der Turbulenzgeschwindigkeit (siehe Gleichung 3.10). Einzelne Realisa-
tionen des UV-Feldes werden entsprechend der Wahrscheinlichkeit ihres Auftretens
zum lokalen Erwartungswert der Intensität überlagert. Vergrößert man die Korrela-
tionslänge, so verringert sich für jede mögliche Realisation die Zahl der Turbulenz-
elementeentlangdesSehstrahls,unddamitsteigtdielokaleoptischeDicke.Füreine
große Korrelationslänge existieren daher große Bereiche, in denen sich die Turbu-
lenzgeschwindigkeit kaum ändert. Innerhalb dieser Bereiche wird die Linie schnell




￿ 1 hohe CO-Dichten auf. Nach der
Mittelung über aller möglichen Realisationen steigt daher die CO-Dichte früher an,






dass für einzelne Realisationen entlang des Sehstrahls nur Geschwindigkeiten auf-
treten, die einen kleinen Bereich im Geschwindigkeits-Raum abdecken. Gleichzei-
tig sinkt die Photodissoziationsrate jedoch mit geringerer Steigung als im mikrotur-
bulenten Fall, da immer die Wahrscheinlichkeit besteht, dass entlang des Sehstrahls
lokal große Turbulenzgeschwindigkeiten auftreten und die UV-Photonen insgesamt
4In der Größenordnungvon
￿ v.70 5 Ergebnisse
weiter in die Wolke eindringen können.
Zum genaueren Verständnis betrachten wir die Photodissoziationsrate von CO et-
was detaillierter. Für eine Korrelationslänge von
￿
v
￿ 1020 cm sind die relevanten
Kenngrößen in Abbildung 5.2 dargestellt. Im obersten Diagramm ist der Photodis-
soziationsratenkoefﬁzient über die Eindringtiefe aufgezeichnet. Die gestrichelte Li-




￿ 1017cm deutlich einen Knick in der Kurve für
￿
v
￿ 1020 cm. In den
beiden mittleren Diagrammen sind links die Säulendichte sowie der Erwartungs-
wert der optische Dicke in der Linienmitte dargestellt und rechts die Wachstums-
kurve. Die Werte von rx und Nx sind jeweils gekennzeichnet. Man erkennt, dass der
Abknickpunkt mit dem Wendepunkt in der Wachstumskurve korrespondiert. Die-
ser Wendepunkt kennzeichnet den Übergang von der Absorption im Dopplerkern
zur Absorption in den Dämpfungsﬂügeln. Um diesen Sachverhalt genauer zu ver-
deutlichen, betrachte man die beiden unteren Darstellungen. Links sieht man das
Linienproﬁl an der Stelle rx, gekennzeichnet durch die gestrichelte Linie. Die Pro-
ﬁle darüber entsprechen Ortspunkten innerhalb der Wolke mit r
￿ rx, die Proﬁle
darunter Ortspunkten mit r
￿ rx. Im rechten Diagramm ist der Erwartungswert der
Größe In
￿ Fn dargestellt. Nach Gleichung 4.15 ist der Ratenkoefﬁzient im Prinzip
das Produkt der Intensität mit der Proﬁlfunktion. Beide Größen hängen in umge-
kehrter Weise von der Frequenz ab. In der Linienmitte ist die Intensität durch Ab-
sorption am niedrigsten und die Proﬁlfunktion natürlich am stärksten. Bewegt man
sich aus der Linienmitte in Richtung Linienﬂügel, so steigt die Intensität an und F
sinkt. Das Produkt von In und F in Abhängigkeit von der Frequenz gibt darüber
Auskunft, an welchen Punkten im Frequenzraum die Photodissoziation dominiert.
Manerkennt deutlich,wie derErwartungswertfür alleOrte r
￿ rx inderLinienmitte
gegen Null geht, das bedeutet, Photodissoziation ﬁndet nur noch in den Linienﬂü-
geln statt. Betrachtet man die Fläche unter der Kurve, erkennt man deutlich, dass
der Betrag des Gradienten von
￿
IFdn für r
￿ rx kleiner wird: Das spiegelt sich na-
türlich in dem langsameren Abfall der Photodissoziationswahrscheinlichkeit in der













































































































￿ für verschiedene sv und
￿
v. Die Dichte ist n
￿ 1000cm
￿ 3
und die Temperatur T












































0 1 2 3












0 1 2 3






























1P (0-0)  R[0]
r > rx 
r < rx 
x
r < rx 
r > rx 
Nx




￿ 105.1 Modellrechnungen für eine Einzellinie 73























































































￿ 3. Die Korrela-
tionslänge ist 1018cm, sv
￿ vth
￿ 10 und die Temperatur ist T
￿ 15K.74 5 Ergebnisse
























































































Abbildung 5.4: Dichteabhängigkeit der
￿ zCO
￿ für verschiedene Korrelationslän-
gen und Turbulenzgeschwindigkeiten bei einer Temperatur von T
￿ 15K.5.1 Modellrechnungen für eine Einzellinie 75
5.1.2 Dichteabhängigkeit
Für eine vorgegebene relative CO-Häuﬁgkeit skaliert das Strahlungsfeld mit der
Wasserstoffdichte. Nur die Säulendichte nH
￿ r ist wesentlich. Daher bietet es sich
an, anstatt des Ortes r die Extinktion Av auf der Abszisse aufzutragen. Damit ver-
schwinden lineare Abhängigkeiten von der Säulendichte, und nichtlineare Effekte
sind leichter zu identiﬁzieren. In Abbildung 5.3 sind Erwartungswerte der Photo-
dissoziationswahrscheinlichkeit und der Häuﬁgkeit für verschiedene Gesamtdich-
ten sowohl über Av als auch über r aufgetragen5. Die unterschiedlichen Verläufe in
den beiden linken Diagrammen lassen sich auf den Einﬂuss des chemischen Netzes
zurückführen und des variierenden Verhältnisses von Korrelationslänge zu freier




zutragen. In vergleichbarer Literatur ist jedoch die Darstellung über Av üblich, da-
her haben wir uns ebenfalls darauf beschränkt. In Abbildung 5.4 sind bei verschie-
denen Korrelationslängen und Turbulenzgeschwindigkeitendie Photodissoziations-
wahrscheinlichkeiten für unterschiedliche Gesamtdichten n dargestellt. Durch eine
höhere Gesamtdichte ist die Staubabsorption ebenso stärker wie die chemischen
Reaktionsraten. Beides sorgt am Rand der Wolke für eine höhere CO-Anzahldichte
bei höherer Gesamtdichte. Gleichzeitig wird tn
￿
￿
v größer, was bei konstantem
￿
v
einer Verminderung der freien Weglänge entspricht. Durch die höhere CO-Dichte
sind die CO-Absortionslinien bei niedrigeren Av optisch dick, und damit sind auch
die Ratenkoefﬁzienten kleiner.
5.1.3 Temperaturabhängigkeit
Der Einﬂuss der Temperatur bei konstantem s
￿ vth ist in Abbildung 5.5 gezeigt.
Durch eine höhere thermische Geschwindigkeit verbreitert sich die Proﬁlfunktion
und wird gleichzeitig ﬂacher. Die Wachstumskurve zeigt eine höhere Äquivalent-
breite bei höheren Temperaturen, und gleichzeitig ist die Photodissoziationsrate
an jedem Ort bei hohen Temperaturen größer. Dieser proﬁlwirksame Effekt einer
Temperaturerhöhung ist in etwa mit einer größeren Turbulenzgeschwindigkeit ver-
gleichbar. Gleichzeitig wirkt sich eine höhere Temperatur in den größeren chemi-
5 In großen Tiefen ergibt sich ein stuﬁger Verlauf bei den Erwartungswerten der Dichte. Das ist
eine numerische Ungenauigkeit.76 5 Ergebnisse







































































10, und einer Dichte n
￿ 2000cm
￿ 3.
schen Reaktionsraten aus. Das sieht man deutlich am äußeren Rand der Wolke, wo
die Intensität und damit auch die Photodissoziationsrate noch nicht abgeschwächt
sind. Die CO-Dichte verhält sich proportional zur Temperatur, und ein Gleichge-
wicht zwischen Photodissoziation und Bildung von CO stellt sich durch die etwas
stärkeren chemischen Reaktionen bei etwas größeren CO-Dichten ein.
In den Abbildungen 5.6 bis 5.14 sind die wichtigsten Ergebnisse der Rechnun-
gen mit nur einer berücksichtigten Linie noch einmal zusammenfassend darge-
stellt. Für jedes Modell ist der Erwartungswert der relativen CO-Dichte, des Pho-
todissoziationsratenkoefﬁzienten von CO und die Wachstumskurve der betrachte-




￿ 3 für verschiedene Korrelationslängen und Turbulenz-
geschwindigkeiten. Die Ergebnisse für Rechnungen mit höheren Temperaturen sind
jeweils auf den gleichen Seiten abgebildet.
Für alle Ergebnisse dieses Abschnittsbleibtzu bemerken, dass die numerischenUn-5.1 Modellrechnungen für eine Einzellinie 77
genauigkeiten mit zunehmender optischer Dicke größer werden. Das resultiert in
einem stuﬁgen Kurvenverlauf. Ausserdem sei angemerkt, dass die Wachstumskur-
ven für kleine s keine Dämpfungsfügel zeigen. Das ist modellbedingt und resultiert
aus der Normierung des Geschwindigkeitsgitters auf s6.
6FürkleineTurbulenzgeschwindigkeitenwirddasAbsorptionsproﬁlnichtmehrvollvondemGe-
schwindigkeitsgitter überdeckt, entsprechend gibt es keine Linienﬂügel, in denen Absorption statt-
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￿ n für n
￿ 1000cm
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￿ n für n
￿ 2000cm
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￿ n für n
￿ 5000cm
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T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K T=15 K




T=75 K T=75 K T=75 K
sv/vth=3 sv/vth=5 sv/vth=10
sv/vth=10 sv/vth=5 sv/vth=1
Abbildung 5.12: Wachstumskurve für n
￿ 1000cm











































































































































T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K T=15 K
T=50 K T=50 K T=50 K
T=75 K T=75 K T=75 K
sv/vth=1 sv/vth=5 sv/vth=10
sv/vth=10 sv/vth=5 sv/vth=1
Abbildung 5.13: Wachstumskurve für n
￿ 2000cm












































































































































T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K T=15 K
T=50 K T=50 K T=50 K
T=75 K T=75 K T=75 K
sv/vth=1 sv/vth=5 sv/vth=10
sv/vth=10 sv/vth=5 sv/vth=1
Abbildung 5.14: Wachstumskurve für n
￿ 5000cm
￿ 3, Einzellinie5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum 87
5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum
In Abschnitt 5.1 haben wir Modelle betrachtet, in denen die UV-Absorption von
CO nur in einer einzigen Linie stattﬁndet. Durch die Normierung auf den nicht-




￿ 1 sind die auftretenden Effekte extrem














































Tabelle 5.1: Gesamte Photodissoziationswahrscheinlichkeit am Rand der Wolke
Die Strahlungstransportgleichung wird für alle Absorptionslinien gelöst und die
Beiträge jeder Linie zur gesamten Photodissoziationswahrscheinlichkeit nach Glei-
chung 4.3 ermittelt. Die summierten Einzelbeiträge ergeben, zusammen mit den
analytisch berechneten Raten für die stark verbreiterten Banden (siehe Abschnitt
4.5), den gesamten Photodissoziationsratenkoefﬁzient zCO, die in das chemische
Ratengleichungssystem eingeht. Im Unterschied zu den Rechnungen in Abschnitt
5.1 ist die nicht abgeschirmte Photodissoziationswahrscheinlichkeit am Rand der
Wolke nun Resultat der Rechnungen und hängt nur von dem angenommenen UV-
Feld und dem Absorptionsproﬁl ab. Das Absorptionsproﬁl variiert in unserer Mo-
dellierungmitder Temperatur undderTurbulenzgeschwindigkeit.In vergleichbaren
Studien ist Turbulenz immer im mikroturbulenten Grenzfall berücksichtigt worden,
mit einem modiﬁzierten Dopplerparameter b, analog zu Gleichung 4.10. Die ver-








￿ 1 (van Dis-88 5 Ergebnisse
hoeck & Black (1988), Warin et al. (1996)). Je nach angenommenem interstellaren















￿ 1. Tabelle 5.1 zeigt
die Photodissoziationswahrscheinlichkeiten, die sich für unterschiedliche Modell-
parameter am Rand der Wolke ergeben8. Wie man sieht, ergeben sich in unserem
Modell vergleichbare numerische Werte. Da im Prinzip nur über das Absorptions-
proﬁl und das nichtabgeschwächte Strahlungsfeld integriert wird, müssen sich hier-
bei auch ähnliche Werte ergeben. Abweichungen resultieren aus einer vereinfachten
Modellierung des UV-Feldes und einer Berücksichtigung von Rotationszuständen
nur bis zu J=5 bei einer Anregungstemperatur von T=15 K.
Auf den folgenden Seiten sind der Verlauf der Photodissoziationsratenkoefﬁzienten
für einzelne Banden, der Verlauf der CO-Häuﬁgkeit und die generelle chemische
Struktur entlang des Sehstrahls für verschiedene Parameterkombinationen abgebil-
det. Aufgrund der numerischen Komplexität des Problems resultiert die Forderung
nach einer höheren Genauigkeit der Ergebnisse in wesentlich längeren Rechenzei-
ten. Es musste also ein Kompromiss zwischen beiden Größen gefunden werden.
Dadurch ergeben sich gelegentlich kantig aussehende Graphen. Das sind numeri-
sche Effekte. Unsere derzeitige Motivation ist jedoch ein qualitatives Verständnis
der modellierten Physik. Um quantitativ aussagekräftige Ergebnisse zu erhalten,
muss die Numerik jedoch noch verfeinert werden.
5.2.1 Ergebnisse
In Abbildung 5.15 ist oben die Photodissoziationswahrscheinlichkeit und unten der
dazugehörige CO-Dichteverlauf dargestellt. Die Wahrscheinlichkeiten für die bei-
den größten Korrelationslängen verlaufen so gut wie deckungsgleich. Das qualita-
tive Verhalten für unterschiedliche Korrelationslängen bei s
￿ vth
￿ 10 ist natürlich
identisch zu den Betrachtungen mit nur einer einzelnen Linie. Man sieht allerdings,
dass die Variationen der Dichtestruktur mit der Koerrelationslänge nicht so ausge-






￿ 1018 cm fällt zCO
￿ r
￿ um zwei bis vier Größen-
ordnungen ab. Ein Vergleich mit Abbildung 5.10 (rechte obere Abbildung) zeigt,
7Im wesentlichen wurden die Ergebnisse dreier Studien verwendet: Draine (1978),Gondhalekar
et al. (1980), Mathis et al. (1983).
8Das von uns verwendete Strahlungsfeld entspricht dem von Mathis et al. (1983).5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum 89

























































￿ und Dichteverlauf für n
￿ 2000cm




dass bei den vorherigen Rechnungen die Photodissoziationswahrscheinlichkeit we-
sentlich steiler abfällt. Da bei Berücksichtigung des vollständigen UV-Absorptions-
spektrumsnichtalle Linien gleichschnell optischdickwerden, nimmtder Photodis-
soziationsratenkoefﬁzient nicht so rapide ab, wie bei nur einer einzigen Linie. Da-
bei ist die Variation desjenigen Anteils des Ratenkoefﬁzienten, der aus den breiten
Banden kommt, von den Turbulenzparametern weitgehend unabhängig. Wie Abbil-
dung 5.16 zeigt, variiert




￿ vth. Trotzdem ist es interessant, sich die Photodissoziationsratenkoefﬁzienten der
breiten Banden etwas genauer anzuschauen. Abbildung 5.17 zeigt die Ratenkoef-
ﬁzienten der einzelnen Banden sowie die Summe über alle Banden. Es ist gut zu
erkennen, dass die stärkeren Banden am Rand der Wolke zwar die Photodissoziati-
on dominieren, aber auch früher und vor allem steiler als die schwächeren Banden
abfallen. Am Rand sind die stärksten Banden: 12,17,18,21,22,26. Dieses Ergebnis
deckt sich mit den Rechnungen von Warin et al. (1996) und van Dishoeck & Black90 5 Ergebnisse













































































































































T=75 K T=75 K
Abbildung 5.16:
￿ z
￿ aller breiten Banden für n
￿ 2000cm
￿ 3, T=15K.
(1988). Die Darstellung für die Anteile der engen Banden ist in Abbildung 5.18 zu
sehen. Die Photodissoziationswahrscheinlichkeit wird durch den Anteil der Bande
39 dominiert.Das deckt sich mit den Erwartungen aus dem Absorptionsproﬁl(siehe
Anhang), und ist ebenfalls von Warin et al. (1996) bestätigt worden. Man kann die
engen Absorptionsbanden grob in drei Gruppen einteilen:
1. Bande 39 trägt am stärksten zur gesamten Photodissoziation bei.







￿ 12 am Rand der Wol-
ke.









￿ 15 am Rand der
Wolke.
Vergleicht man Abbildung 5.18 mit Abbildung 5.17, so fällt auf, dass die Photo-
dissoziationsratenkoefﬁzienten aller engen Banden, im Gegensatz zu der Darstel-
lung der breiten Banden, bei 2
￿ 1018 cm abknicken. Das ist eine numerische Un-
genauigkeit. Es ist zu erwarten, dass die Raten der schwächeren Banden nach dem5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum 91




































































































￿ einzelner enger Banden für n
￿
2000cm
￿ 3, T=15K.92 5 Ergebnisse






























































Abbildung 5.19: Schnittpunkte der schmalen Anteile mit den breiten Anteilen von
￿ zCO
￿ für verschiedene Korrelationlängenin Abhängigkeitder CO-Säulendichte,
für n
￿ 2000cm
￿ 3, T=15K. Die Kreuze markieren den Schnittpunkt. Die Farbe der
Kreuze entspricht der Farbkodierung der Linien.
Schnittpunkt mit den Raten der dominanteren Banden weniger steil abfallen. Auf
den Verlauf der CO-Dichte haben diese Ungenauigkeiten allerdings keinen wesent-
lichen Einﬂuss, da die Ratenkoefﬁzienten bereits vier bis fünf Größenordnungen
abgefallen ist, bevor ihr Verlauf ungenau wird; damit sind die starken chemischen
Reaktionen der dominantere Einﬂuss auf die CO-Dichte. Es ist aufschlussreich, den
Verlauf von
￿ zB und
￿ zE miteinander zu vergleichen9. In Abbildung 5.19 sind
die schmalenAnteile und die breiten Anteile der Photodissoziationswahrscheinlich-
keit für verschiedeneKorrelationslängendargestellt.Die farbigen Kreuze markieren
die Schnittpunkte zwischen beiden. In Gebieten links des Kreuzes ﬁndet die Photo-
9
￿ zB meint dabei die Summealler Linien-Photodissoziationsraten,die zu breiten Bandengehö-
ren. Analog dazu bedeutet
￿ zE, die Summe aller Photodissoziationsraten,die zu Banden mit engen























































￿ 1020 cm und
s
￿ vth
￿ 1 und 10 , für n
￿ 2000cm
￿ 3, T=15K.
dissoziation vorwiegend in den Linienmitten statt. In Wolkengebieten, mit Säulen-
dichten rechts des Kreuzes, verlagert sich die Photodissoziation in die Linienﬂügel,
so dass Linien, die zu Banden mit kleinen Lebenszeiten t (vergleiche Tabelle 4.1)
gehören, den größten Beitrag zur gesamten Photodissoziationsrate liefern. Da die
Photodissoziationsrate der schmalen Linien für größere Korrelationslängen immer
steiler abfällt, die breiten Anteile jedoch nicht, verlagert sich der Schnittpunkt zu
immer kleineren Säulendichten. Die Linien werden im Mittel früher optisch dick,
und Absorption kann nur noch in den Linienﬂügeln geschehen (vergleiche auch
Warin et al. (1996)).
Wie bereits erwähnt, ist der Abfall der Photodissoziationswahrscheinlichkeit ent-
lang des Sehstrahls um einiges ﬂacher, als dies bei den Ergebnissen mit nur einer
Moleküllinie der Fall war. Mit umgekehrtem Vorzeichen gilt das natürlich auch für
den Erwartungswert der CO-Dichte. Der Verlauf ist weniger steil als in den Er-
gebnissen aus Abschnitt 5.1. Die quantitativen Aussagen über die Abhängigkeit94 5 Ergebnisse































18cm, s/vth=10, n=2000 cm
-3, T=15 K
shielding factors, n=1000 cm
-3
, T=15 K
shielding factors, n=2000 cm
-3, T=15 K
Abbildung 5.21: Vergleich der
￿ zCO
￿ aus shielding Faktoren und Strahlungs-
transportrechnungen bei Dichten von n=1000,2000 cm
￿ 3, und T=15 K.
der Dichte von den Parametern der Turbulenz bleiben natürlich gültig. Zum Ver-




v. Der stuﬁge Verlauf am äußeren rech-
ten Rand ist auf numerische Ungenauigkeiten zurückzuführen10. Obwohl in die-
ser Darstellung der Unterschied in den engültigen Gleichgewichtsdichten von CO,
im Inneren der Wolke, nicht besonders groß aussieht, so varriert die Tiefe, ab der
sich die CO-Dichte nicht mehr wesentlich verändert um einiges. Je nach Korre-









￿ 1018 cm, variiert also grob um einen Faktor zwei. Das ist ein beachtli-
cher Effekt, der dazu führen kann, dass man den Radius der Wolke, oder das vorlie-
gende CO-Isotopenverhältnis, wesentlich überschätzt. Dabei handelt es sich nur um
Variationen, die aus unterschiedlichen Korrelationslängen und Turbulenzgeschwin-
10InsehrtiefenSchichtenderWolkeist es äußerstschwierigeinebezüglichderOrtsschrittestetige
Konvergenz des Gleichungssystems zu erreichen.5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum 95
digkeiten resultieren. Trotzdem stellt sich natürlich die Frage, ob der numerische
Aufwand überhaupt gerechtfertigt ist. Wie bereits erwähnt, besteht auch die Mög-
lichkeit, den Verlauf von zCO zu parametrisieren, und damit die Ratengleichungen
zu lösen. Betrachtet man den zeitlichen Aufwand zwischen Parametrisierung und
vollem stochastischen Strahlungstransport, so stehen eine Minute gegen 18 Stun-
















































cm, s/vth=10, n=2000 cm
-3
, T=15 K
shielding factors, n=1000 cm
-3, T=15 K
shielding factors, n=2000 cm
-3, T=15 K
Abbildung 5.22: Vergleich der CO-Dichte und
￿ zCO
￿ aus shielding Faktoren und
Strahlungstransportrechnungen bei Dichten von n=1000,2000 cm
￿ 3, und T=15 K.
MansiehtinAbbildung5.21dieErgebnisseder vollenStrahlungstransportrechnung
in Schwarz und die der Parametrisierung durch Abschirmungsfaktoren in Rot12.
Wie man erkennt, ist die Übereinstimmung am äußeren Rand der Wolke einiger-
maßen gut, wird jedoch immer schlechter, je weiter man in die Wolke eindringt.
Die parametrisierten Werte fallen wesentlich früher ab, jedoch mit sehr geringem
11Gerechnet auf einer SUN Ultra 10, 333MHz, mit SUN F77 Compiler und geschwindigkeitsop-
timiertem Programmcode.
12Man beachte, dass die Abszisse in Einheiten von Av aufgetragen ist.96 5 Ergebnisse
Steigungsbetrag. Demgegenüber verlaufen die Ergebnisse der kompletten Rech-
nung anfangs ﬂacher, um, bei steigender optischer Dicke, plötzlich steil abzufallen.
Dadurch ergeben sich natürlich auch unterschiedliche Verläufe der CO-Dichte. In
Abbildung 5.22 ist, zusätzlich zur Photodissoziationswahrscheinlichkeit, auch der
Dichteverlauf von CO dargestellt; diesmal in Abhängigkeit von der Eindringtiefe r.
Die Photodissoziation bleibt sehr viel tiefer in der Wolke noch bestimmend für die
CO-Dichte. Entsprechend tiefer innerhalb der Wolke werden die chemischen Re-
aktionsraten dominant. Die Resultate für große r sind jedoch vorerst von geringer
Genauigkeit. Das zugrundegelegte Ortsgitter müsste wesentlich erweitert werden,
um verlässliche Werte in diesen großen Tiefen zu liefern. Trotzdem erlauben uns
die Ergebnisse, einen ersten Eindruck davon zu erhalten, welchen Einﬂuss die volle
Berücksichtigungdes turbulentenStrahlungstransportsauf die Modellehaben kann.
DasHauptaugenmerkunsererUntersuchungenisteine verfeinerteModellierungdes
Strahlungstransports in insterstellaren Molekülwolken. Das erforderte die Berück-
sichtigung eines chemischen Netzes, um die Bildung von CO korrekt abzubilden.
Trotzdem haben wir uns dabei auf ein einfaches chemisches Modell der Wolke be-
schränkt13. Es macht daher auch nur wenig Sinn, die chemische Struktur, die sich
auch unseren Rechnungen ergibt, detailliert zu analysieren, und mit anderen, in die-
ser Hinsicht viel detaillierteren, Studien zu vergleichen. Uns interessiert vor allem
der Verlauf der CO-Dichte in Abhängigkeit von der Turbulenz. Trotzdem sollen
einige exemplarische Ergebnisse vorgestellt werden. Abbildung 5.23 zeigt die che-
mische Struktur einer Wolke bei einer Wasserstoffdichte von n=2000 cm
￿ 3 und
einer Temperatur von T=15 K. Die Korrelationslänge und die Turbulenzgeschwin-
digkeit sind willkürlich ausgewählt worden. Der Verlauf der CO-Dichte ist etwas
dicker dargestellt. Wie man sieht, ist CO nicht die einzige Spezies, deren Häuﬁgkeit
entlang des Sehstrahls um viele Größenordnungen variiert. Vor allem mit Ansteigen
der optischen Dicke und dem Erreichen einer Grenzdichte von CO wird die Wolke
chemischumstrukturiert.Variationenin der Korrelationslängeundder durchschnitt-
lichen Turbulenzgeschwindigkeithaben inunserem Modellnur geringeAuswirkun-
gen auf die generelle chemische Struktur. Die Dichte und die Temperatur sind von






14Es wird nur der Einﬂuss auf die Photodissoziation von CO untersucht. Die Abhängigkeit der
Temperatur von der Photodissoziation, die einen starken Heizmechanismus darstellt, wird nicht be-5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum 97
und T in Abbildung 5.24 abgebildet15.
Abschließend sind in den Abbildungen 5.25 bis 5.36 die Ergebnisse der Modell-
rechnungen mit vollem UV-Spektrum zusammenfassend dargestellt. Dabei variier-
ten wir die Gesamtdichte von 500 bis 5000 cm
￿ 3 für Temperaturen von 15, 50 und
75 Kelvin.
rücksichtigt.
15Der Vollständigkeit halber sind im Anhang alle Häuﬁgkeiten abgebildet.98 5 Ergebnisse


























































































n=2000, T=15 K, lv=10
16cm, s/vth=3
Abbildung 5.23: Chemische Struktur einer Wolke mit n=2000 cm




1016 cm und s
￿ vth
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￿ n für n
￿ 500cm
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￿ n für n
￿ 1000cm






































































































































































T=15 K T=15 K
T=15 K
T=15 K
T=15 K T=15 K
T=50 K
T=50 K T=50 K
T=75 K









￿ n für n
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￿ n für n
￿ 5000cm
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T=15 K T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K
T=15 K
keine Daten
Abbildung 5.33: NCO für n
￿ 500cm















































































































T=15 K T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K
T=15 K
keine Daten
Abbildung 5.34: NCO für n
￿ 1000cm















































































































T=15 K T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K
T=15 K
keine Daten
Abbildung 5.35: NCO für n
￿ 2000cm















































































































T=15 K T=15 K T=15 K
T=15 K T=15 K
T=15 K
keine Daten
Abbildung 5.36: NCO für n
￿ 5000cm
￿ 3, T=15 K112 5 Ergebnisse5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum 113
5.2.2 NGC 2024














































Abbildung 5.37: CO-Säulendichten von NGC 2024 für verschiedene Modelle
Abgesehen von Modellen mit Dichten zwischen 500 und 5000 Teilchen pro cm
￿ 3
haben wir zusätzlich einige Simulationen der Region NGC 2024 gemacht. Die Re-
gion NGC 2024 (Orion B, W12) ist ein komplexes Sternentstehungsgebiet in einer
Entfernung von 415 pc. Seine komplizierte Struktur wurde beispielsweise von Bar-
nes et al. (1989) ausführlich studiert. Er identiﬁzierte eine dichte Molekülwolke, in
der ein Haufen junger, hell infrarot strahlender Sterne eine expandierende HII Re-
gion erschaffen hat. Man nimmt an (Mezger et al. (1992)), dass diese HII Region
in dem verdichteten Gas entlang seiner Ionisationsfront an einer Reihe von Stel-
len Sternentstehungen ausgelöst hat. Tatsächlich konnten bisher sieben protostella-
re Kondensationen (FIR1 bis FIR7) direkt vor der HII Region identiﬁziert werden.
Aufgrund der geringen Entfernungundder hohenAnzahl junger, massereicher Ster-
ne ist NGC 2024 eine der am intensivsten studierten Photodissoziationsregionen.
Auch van Dishoeck & Black (1988) haben in ihrer Untersuchung Säulendichten,





































Tabelle 5.2: Von van Dishoeck berechnete Werte für NGC 2024. Die ersten vier
Zeilen sind die vorgegebenen Modellparameter.
Giannini et al. (2000) haben durch die Auswertung von hohen CO-Rotationslinien-









￿ 1019 cm2 ermittelt. Sie haben eine Temperatur
von 100 K und eine relative CO-Häuﬁgkeit von 10
￿ 4 angesetzt. Aus dem Verhält-
nis von H2-Säulen- zu Anzahldichte ermitteln sie eine Ausdehnung von 0.016 pc.
Im Vergleich dazu beträgt der aus der Winkelausdehnung gewonnene Durchmes-
ser
￿ 0.32 pc. Geht man von einer einigermaßen sphärischen Symmetrie aus, wei-
chen beide Werte um den Faktor 20 voneinander ab17. Die Autoren deuten dies als
starken Hinweis auf eine klumpige Struktur des warmen Gases, die notwendig sei,
um die nötige Selbstabsorption zu produzieren. Nur so ließe sich eine hohe CO-
Säulendichte trotz starken UV-Feldes erklären.
Eine weitere Möglichkeit zur Deutung dieser Daten, besteht in der Annahme von
Geschwindigkeitsﬂuktuationen. Genau wie Dichteﬂuktuationen können sie dazu
führen, dass die Photodissoziationsrate wesentlich schneller absinkt, als das in bis-
herigen Studien angenommenwurde. Wir haben auf Basis der Modellparametervon
van Dishoeck & Black (1988) verschiedene Modelle von NGC 2024 gerechnet. In
16LVG:large velocity gradient.
17Das sind natürlich sehr grobe Schätzungen. Allein die Annahme der sphärischen Symmetrie ist
in solch einer aktiven Region höchst fragwürdig. Außerdem haben wir im Verlauf der vorangegan-
genen Seiten gezeigt, dass die relative CO-Häuﬁgkeit entlang eines Sehstrahls keineswegs konstant
bleibt.5.2 Rechnungen mit vollem UV-Spektrum 115
Abbildung 5.37 sind die CO-Säulendichten für verschiedene Turbulenzparameter
aufgetragen. Der Bereich der CO-Säulendichte, der von Giannini et al. (2000) er-
mittelt wurde, ist durch das Rechteck in Orange gekennzeichnet. Die gestrichelte
Linie zeigt den von van Dishoeck & Black (1988) berechneten Wert an. Ausgehend
von den Säulendichten aus den beiden genannten Studien, ergeben sich mit unserem
Modell die Werte aus Tabelle 5.3.
Originalergebnisse Unsere Ergebnisse










































































Tabelle 5.3: Vergleich der Wolkenparameter für NGC 2024
Dabei wurde berücksichtigt, dass unsere Modelle nur eine Hälfte der Wolke ab-
bilden. Die mit
￿ gekennzeichneten Werte sind die ermittelten Wolkentiefen. Die








￿ 3 unterstellt, erhält man die oben angegebenen Werte. Vergleicht man
die Werte von van Dishoeck & Black (1988) mit unseren Ergebnissen, so sieht man
den bereits beschriebenen Effekt der Überschätzung der Wolkenausdehnung. Der
direkte Vergleich mit den Ergebnissen von Giannini et al. (2000) ist etwas schwie-
riger, da die verwendeten Wolkenmodelle stärker voneinander abweichen. Bei der
von uns angenommenen Dichte von 3
￿ 104 cm
￿ 3 rechnen sich die ermittelten Säu-
lendichten jedoch in Durchmesser um, die sich nicht um Größenordnungen von
unseren Ergebnissen unterscheiden. Der Unterschied zwischen dem Winkeldurch-
messer an der Himmelsphäre und dem aus Säulendichten ermittelten Durchmesser
ist nun nicht mehr so drastisch. Dabei unterstellen wir, dass wir den Winkeldurch-
messer tatsächlich kennen. Die Bestimmung eines Wolkenradius ist jedoch keine
einfache Aufgabe, da es schwierig ist, festzulegen wo die Wolke aufhört und wo das
umliegende interstellare Medium anfängt. Wir übernehmen der Einfachheit halber
die Werte aus Giannini et al. (2000).116 5 ErgebnisseKapitel 6
Zusammenfassung
Seit 1988 ist bekannt, dass die Photodissoziation von CO-Molekülen durch Li-
nienabsorption von UV-Photonen stattﬁndet. Wie jede Linienabsorption ist damit
auch die Photodissoziation von CO abhängig von Geschwindigkeitsfeldern inner-
halb des absorbierenden Mediums. Doppler-Verschiebung kann die Absorption in
einen Frequenzbereich verschieben, in dem sich die lokale Intensität von der Inten-
sität in der Linienmitte wesentlich unterscheidet. Jede Untersuchung, die sich mit
der Bildung und Vernichtung von CO-Molekülen am Rand interstellarer Wolken
beschäftigt, mussdiese turbulentenGeschwindigkeitsfelderberücksichtigen. Da die
Existenz von turbulenten Strömungen in interstellaren Molekülwolken unbestritten
ist, wird in Untersuchungen üblicherweise der Dopplerparameter der Gaußschen-
Proﬁlfunktion um eine Turbulenzgeschwindigkeit erweitert. Diese mikroturbulente
Näherung ist die simpelste Möglichkeit zur Berücksichtigung von Turbulenz. In
vorangegangenen Arbeiten (Albrecht, M.A., Kegel, W.H. (1987)), (Kegel, W.H.,
Piehler, G., Albrecht, M.A. (1993)), (Piehler, G., Kegel, W.H. (1995)) ist gezeigt
worden, dass die Berücksichtigung eines turbulenten Geschwindigkeitsfeldes mit
endlicher Korrelationslänge (Mesoturbulenz) jedoch wesentlich dazu beitragen
kann, realistischere Linienproﬁle zu erhalten.
Während in den letzten Jahren einiger Aufwand betrieben wurde, die Berechnung
der chemischen und thermischen Struktur einer Molekülwolke zu verfeinern, ist der
Modellierung des zugrundegelegten Strahlungstransports weniger Aufmerksamkeit
gewidmet worden. Die Ergebnisse unserer Rechnungen zeigen, dass die Berück-
sichtigung eines mesoturbulenten Strahlungstransports den Verlauf der CO-Häuﬁg-
117118 6 Zusammenfassung
keit entlang des Sehstrahls wesentlich beeinﬂussen kann. Zusammengefasst haben
wir folgende Ergebnisse erhalten:
￿ Rechnungen mit einem Einzellinien-Modell zeigen den großen Einﬂuss von
Korrelationslänge und Turbulenzgeschwindigkeit auf den Verlauf der Photo-
dissoziationsrate und damit auch auf die resultierende CO-Häuﬁgkeit.
￿ Bei Mesoturbulenz werden die absorptionsrelevanten Linien schneller op-
tisch dick als bei reiner Mikroturbulenz. Dadurch kann sich eine stabile Zone
großer CO-Dichte in Tiefen bilden, von denen bisher angenommen wurde, sie
würden eine zu große UV-Intensität aufweisen.
￿ Rechnungen, die das volle UV-Spektrum berücksichtigen, zeigen eine gerin-
gere Sensitivität der CO-Häuﬁgkeit gegenüber Variationen der Turbulenzpa-
rameter als solche mit nur einer Linie. Trotzdem haben Korrelationslänge und
Turbulenzgeschwindigkeit starken Einﬂuss auf die Tiefe, ab der eine stabile
CO-Häuﬁgkeit erreicht wird.
￿ Im Vergleich zu Rechnungen mit einer parametrisierten Photodissoziations-
wahrscheinlichkeit fällt im mesoturbulenten Fall zCO wesentlich schneller ab.
Das bedeutet, dass in größeren Tiefen der Wolke die Werte für zCO um einige
Größenordnungen voneinander abweichen können. Für Größe und Isotopen-
verhältnis des Wolkenmodells kann das zu einer signiﬁkanten Überschätzung
der wahren Werte führen.
￿ Das zugrundegelegteModellder chemischen Reaktionen weisteine hohe Sta-
bilität gegenüber Veränderungen der Turbulenzparameter auf. Auch wenn die
CO-Häuﬁgkeit davon relativ stark betroffen ist, wirken sich diese Verände-
rungen nur sehr langsam auf die chemische Gesamtstruktur der Wolke aus.
￿ Die Anwendung unserer Ergebnisse auf Beobachtungen von NGC 2024 zei-
gen, dass sich die Werte, die man für Dichte und Größe der Region aus den
Modellen ermittelt, stark von dem zugrundegelegten Strahlungstransportmo-
dell abhängen. Folgerungen, die aufgrund einer zu einfachen Modellierung
gemacht werden, sind somit mit einiger Vorsicht zu betrachten.119
Es zeigt sich, dass der numerische Aufwand, stochastische Strahlungstransportmo-
delle zu rechnen, durchaus gerechtfertigt ist. Möchte man die Bildung von CO-
Molekülen am Rand einer interstellaren Molekülwolke genauer verstehen, muss ei-
ne endliche Korrelationslänge berücksichtigt werden. Es macht wenig Sinn, immer
detailliertere chemische Modelle zu entwickeln und die wichtigen Effekte mesotur-
bulenten Strahlungstransports zu vernachlässigen.120 6 ZusammenfassungTabellenverzeichnis
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Shieldingfaktoren
Alle Abschirmungsfaktoren stammen von Lee et al. (1996).
H2
￿ Faktoren



























0.000(00) 0.100(01) 0.539(18) 0.688(-03) 0.906(21) 0.774(-07)
0.369(12) 0.998(00) 0.894(18) 0.538(-03) 0.963(21) 0.568(-07)
0.372(13) 0.985(00) 0.138(19) 0.435(-03) 0.101(22) 0.439(-07)
0.395(14) 0.876(00) 0.216(19) 0.347(-03) 0.107(22) 0.323(-07)
0.123(15) 0.720(00) 0.333(19) 0.277(-03) 0.112(22) 0.238(-07)
0.254(15) 0.573(00) 0.502(19) 0.220(-03) 0.118(22) 0.175(-07)
0.434(15) 0.446(00) 0.740(19) 0.175(-03) 0.125(22) 0.125(-07)
0.665(15) 0.343(00) 0.903(19) 0.155(-03) 0.133(22) 0.839(-08)
0.669(15) 0.342(00) 0.132(20) 0.121(-03) 0.143(22) 0.503(-08)
0.908(15) 0.273(00) 0.181(20) 0.967(-04) 0.158(22) 0.238(-08)
0.123(16) 0.211(00) 0.245(20) 0.771(-04) 0.185(22) 0.626(-09)
0.163(16) 0.162(00) 0.325(20) 0.615(-04) 0.213(22) 0.165(-09)
0.210(16) 0.124(00) 0.422(20) 0.490(-04) 0.230(22) 0.740(-10)

























0.290(16) 0.845(-01) 0.672(20) 0.311(-04) 0.246(22) 0.347(-10)
0.321(16) 0.741(-01) 0.828(20) 0.247(-04) 0.252(22) 0.263(-10)
0.385(16) 0.577(-01) 0.989(20) 0.200(-04) 0.257(22) 0.207(-10)
0.464(16) 0.442(-01) 0.119(21) 0.158(-04) 0.262(22) 0.166(-10)
0.555(16) 0.339(-01) 0.140(21) 0.124(-04) 0.271(22) 0.110(-10)
0.660(16) 0.262(-01) 0.164(21) 0.977(-05) 0.279(22) 0.751(-11)
0.786(16) 0.205(-01) 0.191(21) 0.763(-05) 0.289(22) 0.483(-11)
0.937(16) 0.161(-01) 0.220(21) 0.593(-05) 0.300(22) 0.286(-11)
0.112(17) 0.126(-01) 0.251(21) 0.458(-05) 0.314(22) 0.153(-11)
0.135(17) 0.999(-02) 0.285(21) 0.351(-05) 0.330(22) 0.732(-12)
0.164(17) 0.794(-02) 0.321(21) 0.268(-05) 0.350(22) 0.309(-12)
0.202(17) 0.634(-02) 0.360(21) 0.203(-05) 0.372(22) 0.113(-12)
0.252(17) 0.509(-02) 0.402(21) 0.153(-05) 0.398(22) 0.359(-13)
0.319(17) 0.409(-02) 0.446(21) 0.114(-05) 0.428(22) 0.969(-14)
0.413(17) 0.328(-02) 0.492(21) 0.852(-06) 0.464(22) 0.204(-14)
0.544(17) 0.264(-02) 0.539(21) 0.633(-06) 0.513(22) 0.262(-15)
0.732(17) 0.213(-02) 0.589(21) 0.469(-06) 0.594(22) 0.892(-17)
0.101(18) 0.172(-02) 0.639(21) 0.348(-06) 0.820(22) 0.304(-20)
0.143(18) 0.140(-02) 0.691(21) 0.257(-06) 0.102(23) 0.174(-22)
0.209(18) 0.113(-02) 0.743(21) 0.191(-06)
0.312(18) 0.910(-03) 0.796(21) 0.141(-06)
0.474(18) 0.734(-03) 0.850(21) 0.105(-06)129
CO
￿ Abschirmungsfaktoren
Tabelle A.2: Abschirmungsfaktoren für CO. Die Faktoren für Selbstabschirmung



















0.000(00) 0.100(01) 0.000(00) 0.100(01) 0.000(00) 0.100(01)
0.100(13) 0.999(00) 0.267(14) 0.100(01) 0.100(-06) 0.100(00)
0.165(13) 0.998(00) 0.380(15) 0.989(00) 0.100(-05) 0.100(00)
0.300(13) 0.996(00) 0.663(16) 0.968(00) 0.100(-04) 0.100(00)
0.598(13) 0.991(00) 0.883(17) 0.947(00) 0.100(-03) 0.999(00)
0.131(14) 0.982(00) 0.927(18) 0.914(00) 0.100(-02) 0.989(00)
0.317(14) 0.960(00) 0.101(19) 0.912(00) 0.109(-02) 0.988(00)
0.849(14) 0.913(00) 0.202(19) 0.897(00) 0.217(-02) 0.976(00)
0.246(15) 0.809(00) 0.304(19) 0.886(00) 0.326(-02) 0.964(00)
0.792(15) 0.628(00) 0.405(19) 0.878(00) 0.434(-02) 0.952(00)
0.167(16) 0.481(00) 0.507(19) 0.872(00) 0.543(-02) 0.941(00)
0.260(16) 0.389(00) 0.608(19) 0.866(00) 0.651(-02) 0.931(00)
0.444(16) 0.283(00) 0.710(19) 0.861(00) 0.760(-02) 0.920(00)
0.601(16) 0.229(00) 0.811(19) 0.857(00) 0.869(-02) 0.910(00)
0.895(16) 0.170(00) 0.934(19) 0.852(00) 0.100(-01) 0.898(00)
0.133(17) 0.122(00) 0.101(20) 0.850(00) 0.109(-01) 0.891(00)
0.166(17) 0.102(00) 0.203(20) 0.826(00) 0.217(-01) 0.808(00)
0.227(17) 0.776(-01) 0.304(20) 0.812(00) 0.326(-01) 0.742(00)
0.312(17) 0.593(-01) 0.406(20) 0.801(00) 0.434(-01) 0.688(00)
0.427(17) 0.455(-01) 0.508(20) 0.792(00) 0.543(-01) 0.640(00)
0.584(17) 0.351(-01) 0.609(20) 0.784(00) 0.651(-01) 0.599(00)
0.800(17) 0.273(-01) 0.711(20) 0.777(00) 0.760(-01) 0.562(00)
0.110(18) 0.214(-01) 0.812(20) 0.770(00) 0.869(-01) 0.528(00)
0.150(18) 0.170(-01) 0.935(20) 0.763(00) 0.100(00) 0.492(00)
0.206(18) 0.136(-01) 0.102(21) 0.758(00) 0.109(00) 0.470(00)



















0.424(18) 0.827(-02) 0.305(21) 0.671(00) 0.326(00) 0.171(00)
0.639(18) 0.628(-02) 0.406(21) 0.638(00) 0.434(00) 0.108(00)
0.962(18) 0.477(-02) 0.508(21) 0.607(00) 0.543(00) 0.701(-01)
0.145(19) 0.361(-02) 0.609(21) 0.579(00) 0.651(00) 0.459(-01)
0.218(19) 0.270(-02) 0.711(21) 0.552(00) 0.760(00) 0.304(-01)
0.329(19) 0.199(-02) 0.812(21) 0.527(00) 0.869(00) 0.202(-01)
0.412(19) 0.166(-02) 0.936(21) 0.498(00) 0.100(01) 0.125(-01)
0.568(19) 0.126(-02) 0.102(22) 0.479(00) 0.109(01) 0.913(-02)
0.784(19) 0.933(-03) 0.203(22) 0.284(00) 0.217(01) 0.213(-03)
0.108(20) 0.674(-03) 0.305(22) 0.153(00) 0.326(01) 0.627(-05)
0.128(20) 0.560(-03) 0.406(22) 0.777(-01) 0.434(01) 0.211(-06)
0.168(20) 0.412(-03) 0.508(22) 0.395(-01) 0.543(01) 0.763(-08)
0.220(20) 0.298(-03) 0.609(22) 0.209(-01) 0.651(01) 0.287(-09)
0.254(20) 0.249(-03) 0.711(22) 0.120(-01) 0.760(01) 0.110(-10)
0.322(20) 0.183(-03) 0.812(22) 0.767(-02) 0.869(01) 0.427(-12)
0.409(20) 0.132(-03) 0.936(22) 0.533(-02) 0.100(02) 0.841(-14)











Bei der Berechnung der Linienproﬁle der Absorptionsbanden haben wir ein Voigt-
Proﬁl angesetzt. Die Rotationsniveaus wurden in allen gerechneten Modellen bis
J=4 berücksichtigt, und mit einer Temperatur von 15 Kelvin thermisch besetzt. Alle
spektroskopischen Daten wurden aus Arbeiten von Eidelsberg & Rostas (1990), Ei-
















































Abbildung B.1: Absorptionsbanden 7A bis 15C von CO für Tkin











































Abbildung B.2: Absorptionsbanden16 bis 23 von CO für Tkin
￿ 50K und Tex















































































































￿ bis 41 vonCO für Tkin
￿ 50K und
Tex






















z wird in Einheiten von s
￿ 1 angegeben, alle anderen k in Einheiten von cm3 s
￿ 1.
Die Photodissoziationswahrscheinlichkeit z ist abhängig vom UV-Feld am Ort z
innerhalb der Wolke.
Die folgenden Tabellen führen die imchemischen Netzwerk berücksichtigtenReak-
tionen mit ihren entsprechenden Koefﬁzienten auf. Beispielhaft sind für alle tempe-
raturabhängigen Reaktionen die endgültigen Koefﬁzienten für die Temperatur von
15, 50 und 300 Kelvin angegeben. Bei den Reaktionsraten, die von der Tiefe inner-
halb der Wolke abhängen, sind exemplarisch zwei verschiedene Werte angegeben.
Die Reaktionen sind der UMIST-Datenbank für Astrochemie19951 entnommen, die
insgesamt 3864 Gasphasenreaktionen von 395 Spezies mit 12 beteiligten Elemen-
ten (H, He, C, N, O, Na, Mg, Si, P, S, Cl, Fe) enthält. Dabei haben wir uns auf die
4 Elemente H, He, C und O beschränkt. Obwohl neutrales Helium als Edelgas an
keiner chemischen Reaktion teilnimmt, stellt He
￿
einen wichtigen Reaktionspart-
ner in wesentlichen Reaktionen dar. Weiterhin haben wir uns bei der Auswahl der
beteiligten Spezies auf 38 (siehe C.1) beschränkt. In der UMIST-Datenbank wer-
den zu jeder Reaktion drei Koefﬁzienten k1
￿ k2
￿ k3 angegeben, aus denen sich die
1T.J.Millar et.al, 1997, A&A Suppl. 121, 121
137138 C Chemische Reaktionsraten
An dem chemischen Netz beteiligte Spezies













































Tabelle C.1: Liste aller Spezies, die im chemischen Netzwerk enthalten sind

























für interstellare Photoreaktionen, wobei k1 die Rate im nicht abgeschirmten UV-









für durch kosmische Strahlung induzierte Photoreaktionen2 (nUV
cr ) mit der Staub-
Albedo w, typischerweise 0.6 bei 150 nm, k3, ist die Wahrscheinlichkeit für das
Auftreten dieser Reaktion pro Ionisation durch Kosmische Strahlung. (Siehe auch
Gredel et al. (1989).)
Anschließend an Tabelle C.3 sind die Ergebnisse verschiedener Modellrechnungen
in den Abbildungen C.1 und C.2 für verschiedene Dichten und Temperaturen ge-
zeigt. Aus Gründen der Übersichtlichkeit sind die Häuﬁgkeiten jedes Modells auf
2Auch in tieferenSchichten der Wolke existiert ein Fluss von FUV-Photonen,die bei dem Zerfall
von elektronischangeregtenWasserstoffmolekülenentstehen.Dieses angeregteH2 wird durchStöße
von H2 mit den energiereichen Sekundärelektronen, die in Folge der Ionisation von H2 durch kos-
mische Strahlung entstehen, produziert (Prasad & Tarafdar (1983)). Diese Photonen werden durch
Staub, Atome und Moleküle in Photoionisations- und Photodissoziationsreaktionenabsorbiert.139









































Tabelle C.2: Gas-Gas-Reaktionen des chemischen Netzwerks mit drei beispielhaften Reaktionsraten bei T=15, 50 und 300 K.







































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































￿ 1.30(-17) 0.00 117.0 3.80(-15) 3.80(-15) 3.80(-15)160 C Chemische Reaktionsraten
Tabelle C.3: Photoreaktionen mit Reaktionsquerschnitten bei l
￿ 0 und l
￿ 1017 cm


















































































































































































































































￿ 4.70(-10) 0.00 2.8 4.70(-10) 4.11(-10)161
Tabelle C.3: (Fortsetzung)


































































































, T=15K n=1000 cm
-3





, T=75K n=2000 cm
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